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Cap´ıtulo 1
Introduccio´n
1.1. Galaxias el´ıpticas enanas
Las galaxias el´ıpticas enanas (dE) constituyen la poblacio´n de galaxias ma´s
abundantes en el universo local, tal y como lo demuestran las funciones de lumi-
nosidad de los cu´mulos ma´s pro´ximos (Secker, Harris y Plummer 1997; Trentham
1997; Phillips et al. 1998). Sin embargo, au´n se conoce muy poco de ellas, tanto de
su propia naturaleza como de su origen. Esto es principalmente debido a su baja lu-
minosidad que dificulta en gran manera los estudios detallados (Ferguson y Binggeli
1994).
Se pueden definir, o caracterizar, como galaxias pequen˜as con dia´metros me-
nores que unos pocos kiloparsecs, poco brillantes y de aspecto esferoidal. Su lumi-
nosidad total es MB ≥ −18, y t´ıpicamente, son ma´s de´biles que MB = −16 y tienen
masas no mayores que 109 M⊙. Estos dos aspectos las diferencian de las el´ıpticas
normales o gigantes (E), las cuales son ma´s brillantes, ma´s extensas y normalmente,
unas mil veces ma´s masivas, planteando a la vez, la pregunta fundamental, de si las
el´ıpticas enanas son simplemente la extensio´n a menores taman˜os y luminosidades
de las gigantes o, si por el contrario, tienen un origen o evolucio´n diferente.
En la literatura se suele hacer referencia al extremo ma´s de´bil de las dE como
enanas esferoidales (dSph), pero su l´ımite no esta´ claramente definido. La nomen-
clatura sobre las galaxias que nos ocupan es bastante imprecisa. Mientras que unos
autores se refieren a ellas como galaxias esferoidales brillantes (Kormendy y Bender
1994), otros las clasifican como galaxias el´ıpticas enanas (Binggeli 1994). En este
trabajo usaremos esta u´ltima nomenclatura.
Otra caracter´ıstica de las el´ıpticas enanas es la suave variacio´n en su perfil de
brillo superficial. Esto, junto con la ausencia casi total de gas y la pra´cticamente nula
formacio´n estelar, las diferencia claramente de otras galaxias enanas de tipos ma´s
tard´ıos como espirales, compactas azules (BCDs) o irregulares (dIrrs). La posible
relacio´n evolutiva entre dE y estos objetos es uno de los puntos de debate en la
actualidad.
Los ejemplos ma´s pro´ximos de estas galaxias los encontramos en el Grupo Lo-
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cal, en el que tenemos el´ıpticas enanas como NGC 147, NGC 185 y, como caso ma´s
representativo, NGC 205. Sin embargo, la otra galaxia el´ıptica del grupo de M 31
(NGC 221 o M 32) no se considera parte de la familia de las dE, siendo clasificada
como el´ıptica compacta (cE). Por otra parte, la amplia muestra de galaxias esfe-
roidales enanas del Grupo Local, con MV ≥ −14 y Mtot ≤ 107M⊙, son consideradas
como el extremo de´bil de la funcio´n de luminosidad de las dE.
Antes de presentar una descripcio´n detallada de las propiedades de las dE, con-
viene repasar los principales hitos en la evolucio´n histo´rica del conocimiento de estas
galaxias. El propio concepto de galaxia el´ıptica enana, como objeto marcadamente
diferenciado, nace con el descubrimiento por Shapley (1938) de las compan˜eras de la
Via La´ctea en las constelaciones de Fornax y Escultor, de donde toman su nombre.
Seguidamente se identificaron las compan˜eras de Andro´meda (M 31), as´ı como las
enanas ma´s brillantes en el cu´mulo de Virgo. Baade y Shapley (1944) resolvieron
las estrellas ma´s brillantes en estas galaxias, identifica´ndolas como de poblacio´n II,
destacando tambie´n la ausencia de estrellas tipo O–B. Esto, junto con su estructura
suave, emparentaba a las dE con los cu´mulos globulares y las galaxias el´ıpticas. Sin
embargo, al mismo tiempo Baade apunta diferencias estructurales, apoya´ndose en la
densidad superficial de estrellas, que las identifican como objetos bien diferenciados.
Posteriores exploraciones ma´s sistema´ticas como, el Palomar Sky Survey, y
bu´squedas de objetos de baja luminosidad superficial detectaron un gran nu´mero de
galaxias enanas, tanto en el Grupo Local como en cu´mulos proximos (Van den Bergh
1959, 1972). Sin embargo, debido a su bajo brillo intr´ınseco, el estudio sistema´tico
de sus propiedades, como su distribucio´n espacial, funciones de luminosidad o rela-
ciones estructurales, no se pudo acometer hasta los trabajos fotogra´ficos de Binggeli
et al. (1985), Caldwell (1987) o Ferguson y Sandage (1988). Simulta´neamente, se
realizaron los primeros estudios espectrosco´picos y fotome´tricos que permitieron ini-
ciar el estudio de las propiedades de sus poblaciones estelares (Bothun and Caldwell
1984; Bothum et al. 1985).
Actualmente, las bu´squedas ma´s completas de galaxias dentro del Volumen
Local de 5 Mpc (Karachentsev 2001; Huchtmeier 2001) han producido cata´logos
que contienen hasta 600 galaxias enanas con velocidades radiales ≤ 500 km s−1,
tanto asociadas a pequen˜os grupos como el Grupo Local, como totalmente aisladas.
La mayor parte de estas galaxias muestran una tendencia a estar ma´s concentradas
en torno a otra galaxia ma´s masiva en estos grupos, a diferencia de las enanas de
tipos ma´s tard´ıos, que suelen estar ma´s ampliamente distribuidas (Jerjen, Binggeli y
Freeman 2000). Este comportamiento es distinto al que muestran las el´ıpticas enanas
en los cu´mulos ma´s pro´ximos, donde suelen tener una distribucio´n ma´s dispersa
dentro de todo el volumen sin mostrar una mayor densidad en las proximidades de
las galaxias gigantes (Conselice, Gallagher y Wyse 2001).
Los estudios ma´s recientes, tanto con el Telescopio Espacial como desde tie-
rra (Grebel 2000; Seitzer et al. 2001) esta´n permitiendo estudiar las dEs del Grupo
Local, midiendo velocidades radiales precisas, y obteniendo fotometr´ıa de las es-
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trellas individuales ma´s brillantes para derivar distancias y abundancias meta´licas
que nos ayudara´n a avanzar en el conocimiento de la historia de su formacio´n estelar.
El estudio detallado de las propiedades de las galaxias el´ıpticas enanas, adema´s
del propio intere´s intr´ınseco, tambie´n permite indagar en algunas cuestiones de
cara´cter cosmolo´gico como: entender los resultados de bu´squedas a alto desplaza-
miento al rojo y compararlos con los ma´s cercanos en te´rminos evolutivos; investigar
si las funciones de luminosidad pueden poner restricciones al espectro primordial de
fluctuaciones de densidad, o examinar si efectos de entorno pueden influir significa-
tivamente en la evolucio´n de galaxias en cu´mulos o aisladas. El buscar respuestas
a estas cuestiones, apoyandose en el gran desarrollo instrumental, esta´ permitiendo
que poco a poco, se vayan consiguiendo algunos avances en el conocimiento de la
estructura interna y cinema´tica de estas galaxias, en el estudio de sus poblaciones
estelares o de las funciones de luminosidad, en el ana´lisis de su distribucio´n espacial
y, finalmente, en caracterizar su evolucio´n, tanto de forma individualizada como en
un contexto cosmolo´gico.
1.2. Estructura
La luminosidad de las galaxias el´ıpticas enanas cubre un rango de por lo menos
cuatro ordenes de magnitud, desde las ma´s brillantes con MB ∼ −18 hasta las ma´s
de´biles conMB = −8. Los perfiles de brillo superficial que las caracterizan muestran
algunas tendencias. Por ejemplo, cuando aumenta la luminosidad total, tambie´n au-
menta el brillo superficial medio (al contrario que para las el´ıpticas gigantes), y los
perfiles se hacen ma´s planos en las partes exteriores y ma´s pronunciados en el centro
(Binggeli y Cameron 1991). Los perfiles de brillo se pueden parametrizar mediante
una ley rn de Se´rsic (1968): I(r) = I0 exp [(r/r0)
1/n], donde I(r) es la intensidad del
brillo superficial a una distancia del centro r, I0 es este valor en el centro, y r0 es una
longitud de escala (Binggeli y Jerjen 1998). Describiendo los perfiles mediante esta
expresio´n, se pueden englobar tanto las galaxias que se ajustan a una ley r1/4 (de
Vaucouleurs 1948) (n = 4 para el´ıpticas gigantes), como las que muestran un perfil
exponencial (n = 1), como el apuntado por Davies et al. (1988) o Jerjen (1995). De
esta forma, la curvatura del perfil queda identificada por el exponente o ı´ndice de
Se´rsic n. De entre los perfiles obtenidos para amplias muestras de dEs en el cu´mulo
de Virgo (Binggeli y Cameron 1993, Ryden et al. 1999), las ma´s de´biles suelen te-
ner ı´ndices ma´s pro´ximos a 1, mientras que dicho exponente va aumentando con la
luminosidad. Graham y Guzma´n (2003) en una muestra que cubre un rango de 10
magnitudes, encuentran sin embargo, que las dEs muestran una secuencia continua
con las el´ıpticas ma´s brillantes, en el sentido de que, el brillo superficial central (µ0)
de las galaxias aumenta linealmente con su magnitud absoluta (MB), hasta que la
formacio´n de un nu´cleo, hace que las el´ıpticas ma´s luminosas (MB <∼ −20,5) se
desvien de esta relacio´n.
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Figura 1.1: Brillo superficial medio dentro del radio efectivo frente a la magnitud absoluta
en B, para la muestra de galaxias de Bender et al. (1992). Con los distintos simbolos queda
reflejada su propia clasificacio´n: cuadrados rojos para las el´ıpticas gigantes, triangulos
verdes para las intermedias, rombos azules para las compactas, circulos azules para las
el´ıpticas enanas brillantes y las estrellas moradas para las enanas esferoidales del Grupo
Local.
Las el´ıpticas enanas ma´s brillantes suelen mostrar una parte central o nu´cleo
ma´s brillante que el que se ajustar´ıa a los perfiles descritos. Esta regio´n, de unas
decenas de parsecs aproximadamente, puede contener hasta un 20% de la lumino-
sidad total de la galaxia. El ana´lisis de este exceso de brillo en las galaxias ma´s
cercanas sugiere que se trata de cu´mulos supermasivos de estrellas dina´micamente
diferenciados (Ferguson y Binggeli 1994). Tan so´lo con observaciones del Telescopio
Espacial (Ryden et al. 1999, Stiavelli et al. 2001) se pueden resolver estos nu´cleos
a una distancia como el cu´mulo de Virgo. En este caso, el exceso de luminosidad
atribuida al nu´cleo es similar o superior a los cu´mulos globulares ma´s brillantes de
nuestra Galaxia (Geha et al. 2002). Tres de cada cuatro dE brillantes son nucleadas,
clasificandose en una subclase dEn, y la proporcio´n disminuye con la luminosidad.
Un ejemplo de la aparente dicotomı´a estructural entre dE y las galaxias el´ıpti-
cas cla´sicas se puede observar en la figura 1.1. Cuando se representa el brillo super-
ficial medio dentro del radio efectivo (〈µ〉e), frente a la magnitud absoluta (MB),
las galaxias el´ıpticas siguen una secuencia que muestra dos comportamientos bien
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diferenciados. Como se aprecia en la figura, las ma´s brillantes o gigantes tienen me-
nor 〈µ〉e para mayor luminosidad, mientras que, en cambio, para las enanas el brillo
superficial medio crece con MB. Este cambio en la tendencia se produce en torno a
MB ∼ −18, 〈µ〉e ∼ 21 y con un radio efectivo de unos dos kiloparsecs. Sin embargo,
tal y como indican Graham y Guzma´n (2003), tambie´n se encuentra una secuencia
continua entre las dEs y las el´ıpticas de luminosidad intermedia, cuando se ajusta
una ley de Se´rsic y se representa µ0 frente a MB, y son las el´ıpticas ma´s gigantes
las que se devian de la relacio´n. Por lo tanto, los u´ltimos estudios ponen en duda el
que realmente exista una dicotomı´a en las propiedades estructurales de las galaxias
el´ıpticas enanas y gigantes.
Tanto este comportamiento del brillo superficial, como la variacio´n del ı´ndice de
Se´rsic con la luminosidad total para las el´ıpticas enanas, han sido analizados como
posibles indicadores de distancia (Binggeli y Jerjen 1998; Trujillo et al. 2001).
Aunque las isofotas de las el´ıpticas enanas se ajustan bastante bien a elipses,
el ana´lisis de las pequen˜as desviaciones respecto a estas (〈a4/a〉), muestran una
distribucio´n segu´n su aplanamiento o elipticidad (〈ǫ〉), similar a la que se encuentra
en las el´ıpticas gigantes. Sin embargo, de forma general, las enanas suelen ser ma´s
aplanadas (mayor 〈ǫ〉) y muestran un mayor retorcimiento de las isofotas (Ryden
et al. 1999).
1.3. Cinema´tica
Dentro del espacio definido por los tres para´metros: dispersio´n de velocidades
central (σ0), brillo superficial medio dentro del radio efectivo (〈SB〉e) y radio efectivo
(re), las galaxias el´ıpticas ocupan so´lamente una regio´n denominada Plano Funda-
mental, que se muestra ma´s clara con la proyeccio´n, definida por Bender, Burstein
y Faber (1992), sobre los ejes de coordenadas definidas por los para´metros :
κ1 ≡ (log σ20 + log re)/
√
2 ∝ log M (1.1)
κ2 ≡ (log σ20 + 2 log Ie − log re)/
√
6 ∝ I3e M/L (1.2)
κ3 ≡ (log σ20 − log Ie − log re)/
√
3 ∝ log M/L (1.3)
donde Ie = 10
−04(〈SB〉e−27) es la intensidad media dentro del radio efectivo.
Aunque la muestra de el´ıpticas enanas para las que se han podido medir estos
para´metros au´n es escasa, se comprueba que tambie´n se localizan en este plano,
pero con tendencias distintas y una zona marcadamente diferenciada, situada entre
la ocupada por las gigantes y la de las esferoidales, tal y como se aprecia en la
figura 1.2.
Adema´s de las diferencias conocidas entre los distintos tipos de objetos, como
sus masas o su dispersio´n de velocidades, tambie´n existen diferencias entre la razo´n
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Figura 1.2: Extra´ıda de Bender, Burstein y Faber 1993. Con cuadrados se identifican
el´ıpticas gigantes (magnitud absoluta MT < −20,5 mag), con tria´ngulos las de luminosi-
dad intermedia (20.5 mag< MT < 18,5 mag), con c´ırculos las compactas y con diamantes
las dE. Los s´ımbolos abiertos indican las galaxias que esta´n achatadas por rotacio´n y los
rellenos las que muestran anisotrop´ıa en su cinema´tica. Los bulbos de galaxias espira-
les esta´n representados con cruces y los cinco pequen˜os cuadrados del extremo inferior
izquierdo, son esferoidales del Grupo Local.
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masa/luminosidad. (Geha et al. 2002) tambie´n encuentran diferencias entre las ena-
nas ma´s o menos nucleadas, ya que cuando analizan estos nu´cleos como componentes
separadas, ocupan una zona del Plano Fundamental ma´s coincidente con la de los
cu´mulos globulares ma´s brillantes .
Para las el´ıpticas cla´sicas, las ma´s de´biles esta´n soportadas por rotacio´n, a
diferencia de las ma´s luminosas, que esta´n soportadas por una anisotrop´ıa en la
dispersio´n de velocidades de sus estrellas (Davies et al. 1983; Bender y Nieto 1990).
Si las el´ıpticas enanas fueran una simple extensio´n hacia luminosidades o masas
menores, uno esperar´ıa encontrar altos valores de rotacio´n en ellas. Como la medida
de perfiles de la dispersio´n de velocidades requiere alta relacio´n sen˜al/ruido lejos del
centro de las galaxias, hasta la fecha son muy pocas las el´ıpticas enanas en las que
se ha podido llevar a cabo un estudio de este tipo. Cuando se comenzo´ esta tesis tan
so´lo se contaba con estas medidas en las tres dEs del Grupo Local compan˜eras de
M 31, y en algunas enanas brillantes del cu´mulo de Virgo Fornax (Bender, Paquet
y Nieto 1991; Bender y Nieto 1990; Mateo et al. 1991; Held et al. 1992). En todos
estos casos parec´ıa que las dEs no estaban soportadas por rotacio´n. Esta diferencia
con las Es ma´s de´biles, en principio, parec´ıa coincidente con la discontinuidad que
se encuentra en sus aspectos fotome´tricos.
Otro aspecto significativo en el estudio de las galaxias enanas, de intere´s cos-
molo´gico, es su contenido en materia oscura. Tal y como se desprende de la cinema´ti-
ca interna de las estrellas que las componen, las enanas son el tipo de galaxias que
ma´s dominadas esta´n por materia oscura (Mateo 1998). El ejemplo extremo son las
el´ıpticas enanas y esferoidales menos masivas del Grupo Local, en las que se estiman
densidades centrales entre 0.1 y 1 M⊙pc−3 y valores de M/L entre 5 o 10 (para For-
nax y Sculptor; Mateo 1998) y ∼ 60 (Draco) o´ ≥ 100 (Ursa Minor; Wilkinson et al.
2002). Lo que no se conoce apenas es como se distribuye esta materia oscura. Una
primera opcio´n ser´ıa un agujero negro en el centro de las galaxias. Con el ana´lisis ci-
nema´tico de algunas el´ıpticas enanas del cu´mulo de Virgo, Geha et al. (2002) ponen
una cota superior de 107 M⊙ a esta posible componente. Dicha cota, aunque pequen˜a
desde un punto de vista cosmolo´gico, es bastante mayor que la que se desprende de
la relacio´n que encuentran Tremaine et al. (2002) con la dispersio´n de velocidades
central para el´ıpticas gigantes y bulbos de espirales. Otras opciones ser´ıan que la
masa siguiese la distribucio´n de luminosidad o que la materia oscura estuviese ma´s
extendida que la luminosa. Cada una de estas posibilidades dar´ıa lugar a distintos
perfiles de velocidades. La existencia de el´ıpticas enanas con y sin rotacio´n entre las
pocas analizadas hasta la fecha, deja el debate abierto hasta que la muestra sea ma´s
significativa.
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1.4. Poblaciones estelares
El conocer el contenido estelar de las galaxias el´ıpticas enanas es de impor-
tancia cr´ıtica para poder discriminar entre los distintos modelos de formacio´n y
evolucio´n de este tipo de galaxias.
Actualmente se cuenta con observaciones de una amplia muestra de enanas
(o esferoidales) del Grupo Local, en las que se resuelven cientos o miles de estre-
llas que permiten, mediante los cla´sicos diagramas color–magnitud, deducir algunas
restricciones sobre la historia de su formacio´n estelar. Lo primero a resaltar es la
gran variedad, tanto en edad como en metalicidad, de las historias de formacio´n de
sus poblaciones estelares (Ferguson y Binggeli 1994; Da Costa et al. 1996; Hurley-
Keller; Mateo y Nemec 1998; Mart´ınez-Delgado, Gallart y Aparicio 1999; Grebel
2000; Harbeck 2001; etc. ).
En todas las esferoidales estudiadas hay una poblacio´n vieja, similar a la de
los cu´mulos globulares, que se deduce en principio por la existencia de estrellas RR–
Lyrae y por la presencia de una rama horizontal extendida hacia el azul. Es muy
frecuente tambie´n detectar estrellas de carbono en la rama asinto´tica de las gigantes
con luminosidades superiores a las del pico de la rama de las gigantes, lo que es
indicativo de una poblacio´n de edad intermedia (2–10 Gigaan˜os). La existencia de
esta poblacio´n de edad intermedia tambie´n se confirma en algunos casos en los que
se alcanza el punto de giro de la secuencia principal (Gallart 2000). Hay que indicar
que la presencia de poblaciones ma´s jo´venes suele estar ma´s localizada en las partes
centrales de estas galaxias. Aunque de forma generalizada las el´ıpticas enanas y es-
feroidales del Grupo Local son bastante menos meta´licas que las el´ıpticas cla´sicas,
prolongando as´ı la relacio´n metalicidad–luminosidad hacia los extremos inferiores
en ambos para´metros, se encuentran diferencias significativas entre ellas (Da Costa
et al. 2000), las cuales se pueden determinar al observar ma´s poblada la parte roja
de la rama horizontal (indicativo de mayor metalicidad) o la parte azul. Aunque es-
to tambie´n puede deberse a grandes diferencias en edad, las distintas metalicidades
igualmente se deducen a partir de la posicio´n y anchura de la rama de las gigantes
rojas (Saviane et al. 2000).
Al analizar para´metros globales de las el´ıpticas enanas fuera del Grupo Local,
donde ya no pueden resolverse estrellas individuales, se encuentran tambie´n eviden-
cias claras de que no albergan una sencilla poblacio´n estelar vieja que ha evolucio-
nado de forma pasiva. En particular, hay perturbaciones en su morfolog´ıa (Sandage
y Binggeli 1984), diferencias de color (Vigroux et al. 1985) o l´ıneas de absorcio´n de
la serie de Balmer (Bothun y Mould 1988; Gregg 1991), que indican poblaciones
estelares de distintas edades. De forma general, las enanas son la continuacio´n, en
la relacio´n color–magnitud, de las el´ıpticas gigantes, encontrandose ma´s cerca de
los cu´mulos globulares. Para diferenciar si el color mas azul de las dEs es debido a
edades mas jovenes o a metalicidades menores, Thuan (1985) y Bothun et al. (1986)
observan 16 dEs en el cu´mulo de Virgo en las bandas J, H y K del infrarrojo cercano
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y deducen una metalicidad entre solar y un tercio de esta, y edades de entre 1 y
8 Gigaan˜os para los u´ltimos brotes de formacio´n estelar. Cuando se comparan con
las predicciones de los modelos de s´ıntesis de poblaciones, los ı´ndices espectrales y
colores observados en estas galaxias se encuentran entre los de las gigantes y los
de los cu´mulos globulares (Ferguson 1994). Pero de nuevo, no es evidente saber si
las diferencias son debidas a la edad o la metalicidad, pues una poblacion estelar
el doble de meta´lica produce efectos similares que otra, tres veces mas joven, en su
distribucio´n espectral de energia integrada (Worthey 1994). En una muestra de dEs
del cu´mulo de Fornax Held y Mould (1994) encuentran variaciones en la metalicidad
de 0.7 dex que se correlacionan con los colores observados, pero no con la luminosi-
dad total o el brillo superficial. Las enanas nucleadas muestran un mayor rango en
la intensidad de las l´ıneas de Balmer, que para una metalicidad fija son indicativas
de variaciones en la edad de hasta 10 Gigaan˜os. Pero, sin embargo, tambie´n hay
algunas enanas que tienen estas l´ıneas ma´s de´biles incluso que los cu´mulos globula-
res, lo cual, en principio, indicar´ıa edades mayores que las de estos. En definitiva,
hasta la fecha no existe una muestra observacional amplia y con calidad suficiente
para deducir de forma clara las posibles diferencias entre las poblaciones estelares
de galaxias el´ıpticas cla´sicas y dEs.
Las relaciones entre las poblaciones estelares de las dEs y sus para´metros es-
tructurales pueden ayudar a restringir los posibles escenarios de su formacio´n. Ben-
der et al. (1993) encuentran una clara correlacio´n entre el ı´ndice de intensidad de
l´ınea Mg2 y la dispersio´n de velocidades central (σ0) que se extiende desde las el´ıpti-
cas gigantes hasta las esferoidales menos masivas del Grupo Local, pasando por las
el´ıpticas enanas del cu´mulo de Virgo. Aunque Mg2 no es una medida directa de la
metalicidad, los residuos de esta tendencia muestran una relacio´n con la edad, al me-
nos para las galaxias ma´s masivas en las que poblaciones jo´venes van acompan˜adas
de irregularidades en su morfolog´ıa (Schweitzer et al. 1990).
El ana´lisis de los gradientes de intensidad de l´ıneas tanto en el´ıpticas gigantes
(Gorgas et al. 1990; Gonzalez 1993), como en enanas (Harbeck 2001), es otra he-
rramienta para estudiar sus poblaciones estelares y abordar cuestiones tales como si
las regiones centrales de las dEs son comparables a las partes exteriores de las Es,
donde las densidades superficiales de estrellas son similares, o si por el contrario,
son ma´s coincidentes para brillos superficiales parecidos o para los mismos valores
de dispersio´n de velocidades.
De nuevo, al igual que en el apartado anterior, queda patente la necesidad de
ampliar el nu´mero de dEs analizadas, para conocer mejor la formacio´n y evolucio´n
de sus poblaciones estelares.
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1.5. Distribucio´n espacial
Las galaxias enanas de primeros tipos son las galaxias dominantes en los cu´mu-
los, y, a diferencia de otros tipos ma´s ricos en gas, son relativamente escasas fuera
de ellos (Vader y Sandage 1991). Adema´s, esta segregacio´n morfolo´gica es au´n ma´s
marcada para las galaxias menos masivas. Las dEs ma´s brillantes y nucleadas cons-
tituyen verdaderos trazadores de entornos muy densos. Por ejemplo, en el cu´mulo
de Virgo, las dEs nucleadas, de forma similar a las E, se encuentran ma´s concentra-
das de lo que esta´n las no nucleadas que siguen una distribucio´n ma´s extendida y
ma´s parecida a la que muestran otras galaxias de tipos tardios (Ferguson y Sandage
1989).
Esta distribucio´n, en principio, podr´ıa estar muy afectada por un sesgo ob-
servacional, dada la gran dificultad de encontrar galaxias de bajo brillo superficial
y aisladas. Sin embargo, recientemente se han llevado a cabo bu´squedas especificas
tanto en el hemisferio norte, a partir del Second Palomar Observatory Sky Survey
(POSSII) (Karachentsev et al. 2001), como en el sur (ESO SERC), o en ambos con
el Telescopio Espacial (Seitzer et al. 2001), y, tra´s haber aumentado hasta varios
cientos el nu´mero de galaxias enanas pro´ximas, se confirma su distribucio´n.
De las 19 el´ıpticas enanas o esferoidales del Grupo Local, nueve esta´n pro´xi-
mas a la V´ıa La´ctea y otras nueve se encuentran agrupadas en torno a M 31 (Van
den Bergh 2000). Huchtmeier et al. (2001) aumentan este estudio hasta el Volumen
Local de 10 Mpc y, al igual que en el Grupo Local, tambie´n encuentran la mayor
densidad de galaxias enanas de primeros tipos en el grupo de M 81 y en el de Cen-
tauro (NGC 5128). Hay que resaltar que la proporcio´n de enanas que esta´n ligadas
a gigantes disminuye al aumentar la densidad de galaxias. En efecto, pra´cticamente
todas las dEs de campo esta´n asociadas a alguna gigante, mientras que en el cu´mu-
lo de Virgo solamente lo esta´n un pequen˜o porcentaje de ellas (Ferguson 1992).
Adema´s, mientras que la proporcio´n entre gigantes y enanas se mantiene dentro del
mismo cu´mulo, la proporcio´n entre espirales y el´ıpticas aumenta con la distancia al
centro.
En los cu´mulos ma´s pro´ximos, tanto en Fornax (Drinkwater et al. 2001) como
en Virgo (Binggeli et al. 1987; Trentham y Hodgkin 2002) las el´ıpticas enanas son
las ma´s abundantes. En el cu´mulo de Virgo, donde hay catalogadas ma´s de 800 dEs
(Binggeli et al. 1985), e´stas muestran una distribucio´n de velocidades ma´s dispersa
(σ ≈ 730km s−1) que las gigantes (σ ≈ 460km s−1) y con subestructuras ma´s claras,
tanto espaciales como en velocidades (Gallagher et al. 2001). En Coma, Edwards
et al. (2002) tambie´n encuentran diferencias entre la distribucio´n de velocidades
de las el´ıpticas enanas y las gigantes, siendo e´sta ma´s gaussiana para las primeras,
apuntando a una posible mezcla previa de sub-cu´mulos. Carter et al. (2002), adema´s
de localizar las dEs ma´s brillantes ma´s concentradas hacia el centro del cu´mulo,
tambie´n encuentran un gradiente de metalicidad, aunque de forma generalizada
para galaxias de distintos tipos y luminosidades, al medir ı´ndices como Mg2 o 〈Fe〉
ma´s intensos en las galaxias que ma´s cerca se encuentran de las regiones centrales
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del cu´mulo.
De todo lo expuesto se deduce una clara relacio´n entre la morfologia de las
galaxias y la densidad del entorno, que incluso esta´ ma´s marcada para las galaxias
menos masivas (Grebel 2001), lo que quiza´s sea reflejo de que la evolucio´n de las dE
es ma´s sensible al entorno que la de las el´ıpticas cla´sicas.
1.6. Formacio´n y evolucio´n
Cualquier teor´ıa sobre la formacio´n y evolucio´n de las galaxias el´ıpticas ena-
nas deber´ıa poder explicar los distintos feno´menos observacionales, o relaciones
conocidas, que se han comentado en apartados anteriores. Entre estas hay algunas
muy firmes, como la relacio´n brillo superficial–luminosidad, la relacio´n metalicidad–
luminosidad, las variaciones de los perfiles de brillo con la luminosidad, la existencia
de poblaciones estelares con un amplio rango de edades, los valores intermedios o
altos (para las menos masivas) de la razo´n masa/luminosidad, o la correlacio´n de la
proporcio´n de dEs nucleadas con la luminosidad y con su distribucio´n dentro de los
cu´mulos. As´ı mismo hay otras cuestiones ma´s abiertas que necesitan una explica-
cio´n, como las funciones de luminosidad, el grado de anisotrop´ıa de velocidades en
cada galaxia, la distribucio´n espacial de estas (proporcio´n entre enanas y gigantes o
entre distintos tipos segu´n la densidad de galaxias), o posibles relaciones de la M/L
con la luminosidad o con el entorno.
De forma generalizada se acepta que la formacio´n de las galaxias empieza en
las condiciones especiales de las primeras etapas del universo a partir del colapso
gravitatorio de las fluctuaciones de densidad primordiales, el enfriamiento del gas y
la consecuente formacio´n estelar (White y Frenk 1991). En los modelos dominados
por materia oscura y fr´ıa (CDM), se ve favorecida la formacio´n de galaxias poco
masivas, porque el tiempo de enfriamiento para los halos de galaxias enanas que
colapsan en una e´poca z ≃ 3 − 10, es corto en comparacio´n con el de ca´ıda libre.
As´ı el enfriamiento es muy eficiente formando por tanto una gran cantidad de ena-
nas, lo cual coincidir´ıa con el hecho de que las dEs sean el tipo de galaxias ma´s
abundantes. Sin embargo, las predicciones de estos modelos para la funcio´n inicial
de masas (Blanchard et al. 1992), conducen a una pendiente (α = −2) demasiado
alta en comparacio´n con las funciones de luminosidad que se observan en los cu´mulos
estudiados, en los que se encuentra que α ≃ −1.3. Esta diferencia plantea el proble-
ma conocido como sobreenfriamiento. Por lo que, si las predicciones de los modelos
CDM son correctas, han debido estar presentes otros feno´menos que, o bien han fre-
nado el enfriamiento durante el colapso, o bien han tenido que eliminar parcialmente
la gran cantidad de galaxias enanas formadas. Se han sugerido varios mecanismos
que pueden disminuir la creacio´n de estas galaxias o suprimir la formacio´n estelar
en ellas. Entre los agentes externos a la propia galaxia estar´ıa la fotoionizacio´n por
el campo de radiacio´n metagala´ctico (Babul y Rees 1992; Efstathiou 1992), ya que
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para z > 1 el fondo ionizante es suficientemente intenso como para mantener el gas
confinado en los halos pero incapaz de colapsar y formar estrellas. Igualmente, dis-
tintos efectos (Blanchard et al. 1992) podr´ıan recalentar el medio intergala´ctico, de
forma que tan solo se formar´ıan galaxias con temperaturas de virial superiores a la
del medio, lo cual dar´ıa lugar a una funcio´n de masas menos pronunciada, con una
pendiente ma´s parecida a la que se observa actualmente. Tambie´n se han apuntado
otros procesos menos probables como una alta tasa de fusio´n entre galaxias en las
epocas ma´s tempranas (Blanchard et al. 1992), inestabilidades o turbulencias en el
gas que dificultar´ıan el colapso global o bien afectar´ıan muy significativamente la
funcio´n inicial de masas estelar (Murray et al. 1993), o quiza´s el desprendimiento
del gas por el propio desplazamiento a traves del medio intergala´ctico, aunque las
pequen˜as velocidades aleatorias de las galaxias en la e´poca de su formacio´n lo har´ıan
poco efectivo.
Las correlaciones de brillo superficial y metalicidad con la luminosidad parecen
favorecer el que sean procesos internos en cada galaxia, ma´s que agentes externos,
los que reducen la formacio´n estelar, siendo adema´s los mecanismos ma´s lentos los
ma´s efectivos para sustraer el gas (Ferguson y Binggeli 1994). De aqu´ı que la escala
de tiempo en la evolucio´n de cada galaxia afecte, tanto en la metalicidad global y su
posible gradiente, como al ritmo de enriquecimiento en metales del medio intereste-
lar (Theis et al. 1992). Otro aspecto a tener en cuenta, es la pendiente de la funcio´n
inicial de masas estelar, pues si hay mayor proporcio´n de estrellas masivas, la energ´ıa
y momento que las estrellas OB pueden depositar en el medio interestelar tendra´n
gran influencia en el desarrollo de los primeros millones de an˜os de la galaxia (Leit-
herer et al. 1992). En estas primeras etapas, la propia emisio´n de fotones ultravioleta
ionizantes de esas estrellas OB, pueden mantener el gas con temperaturas del orden
de 1000 K, lo cual ralentizar´ıa la formacio´n estelar (Lin y Murray 1992). Pero el
mecanismo que ma´s influye para regular la formacio´n estelar, y desde luego el ma´s
estudiado, es la retroalimentacio´n por parte de las supernovas. Estas, adema´s de go-
bernar el enriquecimiento meta´lico del medio interestelar, tambie´n son responsables
del aumento de energ´ıa cine´tica que posiblemente producira´ una expulsio´n parcial
o total del gas que contiene la galaxia. De esta forma, las supernovas regulan la
formacio´n estelar, tanto en las propias abundancias, como por la modificacio´n de la
cinema´tica del medio interestelar. El otro factor, de similar importancia, que puede
equilibrar estos procesos es la presencia de materia oscura. Su efecto gravitatorio
va a favorecer la concentracio´n de bariones en el centro de la galaxia y, por tanto,
tendera´ a aumentar la formacio´n estelar y enriquecer el medio. As´ı pues, el ritmo de
supernovas y la proporcio´n de materia oscura y su distribucio´n parecen determinar
la historia de la formacio´n estelar, as´ı como la cantidad de gas que retiene la ga-
laxia y la metalicidad de este o la fraccio´n que se expulsa. Los modelos de Ferrara
y Tolstoy (2000) que contrastan estos para´metros con las observaciones de amplias
muestras de galaxias enanas, as´ı como algunos casos detallados de esferoidales del
Grupo Local, apuntan a que las galaxias con masas inferiores a 5×106 M⊙ pueden
perder todo su contenido en gas, y que hay una expulsio´n parcial hasta 109 M⊙,
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siendo las galaxias con una masa total de ≈ 108 M⊙ las que ma´s contribuyen con su
gas al medio intergala´ctico. Adema´s, dichos autores encuentran que para una masa
visible total dada, las galaxias con mayor proporcio´n de materia oscura tambie´n son
las ma´s meta´licas.
Con el fin de explicar co´mo han evolucionado las galaxias enanas desde su
numerosa formacio´n inicial, hasta las abundancias y proporciones entre los distintos
tipos que actualmente se observan, se han planteado varios escenarios. Respecto a
las el´ıpticas enanas en cu´mulos el primer planteamiento es que se trata de objetos
primordiales intr´ınsecamente viejos que se formaron a la vez que los cu´mulos y que
han evolucionado de forma pasiva dentro de estos (White y Frenk 1991; Ostriker
1993) de forma similar a como lo han hecho las el´ıpticas ma´s masivas. La existencia
de varios episodios de formacio´n estelar, bien conocidos sobre todo en las esferoidales
del Grupo Local (Mateo 1998), hace que e´sta no sea una explicacio´n valida para las
dEs en todos los entornos.
Un segundo escenario es que las dEs proceden de la gran cantidad de galaxias
de´biles azules con l´ıneas de emisio´n que se encuentran en las bu´squedas con des-
plazamiento al rojo a z ∼ 1 (Babul y Rees 1992). Se ha propuesto que si no hay
formacio´n estelar posterior, entonces las magnitudes y el brillo superficial de estas
galaxias podrian ser similares a las de las dEs actuales y habr´ıa una posible conexio´n
evolutiva (Koo et al. 1995). Sin embargo, este escenario presenta varias dificultades,
la principal es que muchas de las dE del Grupo Local presentan varios episodios de
formacio´n estelar (Mateo 1998), es decir no han evolucionado de forma pasiva. Otra
dificultad es que estas galaxias de´biles azules pueblan principalmente zonas fuera de
los cu´mulos, al contrario que las dEs. Adema´s, algunas dE del cu´mulo de Virgo son
ma´s brillantes que la luminosidad que podr´ıan haber alcanzado estas galaxias azules
sin una formacio´n estelar posterior. Por lo que, una evolucio´n estrictamente pasiva
de estas galaxias que formaron su poblacio´n estelar a z ∼ 1, no podr´ıa dar lugar a
las dE que observamos actualmente en los cu´mulos.
Otra idea es que las dEs evolucionan a partir de las enanas irregulares (Lin
y Faber 1983). Aunque esta posibilidad fue ampliamente desarrollada, el problema
es que no explica la gran cantidad de dEs que son ma´s masivas, ma´s brillantes y
ma´s compactas que las dIs t´ıpicas (Bothum et al. 1986; Gallagher y Hunter 1989),
teniendo en cuenta que, adema´s, una evolucio´n de dIrr a dE conllevar´ıa un debili-
tamiento.
Un escenario plausible es que se haya producido una transformacio´n morfolo´gi-
ca creando dEs a partir de espirales en cu´mulos. Una galaxia espiral que se desplaza
dentro de un cu´mulo interactu´a de´bilmente con los dema´s miembros del cu´mulo,
debido a las altas velocidades relativas entre los distintos sistemas. Pero cuando se
produce un encuentro pro´ximo con una galaxia ma´s masiva a estas velocidades, se
ocasiona un impulso gravitatorio que aumenta la energ´ıa interna de la espiral, fa-
cilitando la perdida de las estrellas que pueblan sus partes ma´s externas, a la vez
que tambie´n pierde parte del gas por la presio´n que se ejerce sobre e´l. Este proceso
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(harassment) hace que, a partir de 1 Gigaan˜o, la galaxia espiral pierda estrellas y
gas de forma significativa y que en periodos ma´s largos se llegue a transformar en un
sistema esferoidal (Moore et al. 1998). Esta teor´ıa predice que las espirales mayores
se convertirian en S0s (Moore et al. 1999), mientras que las ma´s pequen˜as darian
lugar a el´ıpticas enanas.
Puesto que la situacio´n real probablemente sea una combinacio´n de las dis-
tintas posibilidades, es importante discriminar que escenario evolutivo es el que ha
predominado. Es decir, es fundamental diferenciar entre los escenarios que predicen
que las galaxias enanas de primeros tipos son de las primeras en formarse y, por
lo tanto, albergan poblaciones estelares viejas, y los que, por el contrario, predi-
cen que una fraccio´n importante de dEs procede de transformaciones morfolo´gicas.
Una forma de hacerlo es analizar la distribucio´n espacial y de velocidades de estas
galaxias en los cu´mulos. Conselice et al. (2001) encuentran que las enanas de prime-
ros tipos del cu´mulo de Virgo tienen mayor dispersio´n en estos para´metros que las
el´ıpticas gigantes, que muestran una distribucio´n ma´s virializada. Esto, junto con
la existencia de subestructuras espaciales, es un argumento a favor de que una gran
parte de las dEs no son miembros originales del cu´mulo, si no que proceden de la
transformacio´n de otras galaxias que han sido agregadas. Drinkwater et al. (2001b)
llegan a las mismas conclusiones analizando la dispersio´n en las velocidades de las
el´ıpticas enanas y gigantes del cu´mulo de Fornax, sugiriendo incluso que algunas
galaxias siguen cayendo actualmente al cu´mulo. De forma similar, en el cu´mulo de
Coma las dE tambie´n muestran una distribucio´n de velocidades diferenciada de las
gigantes cuando se estudia el cu´mulo de forma global (Edwards et al. 2002). Sin
embargo, estas diferencias no son tan evidentes cuando se analizan las subestructu-
ras del cu´mulo de forma independiente, lo cual sugiere que se han mezclado varios
cu´mulos ma´s pequen˜os para dar lugar a la estructura que observamos actualmente.
Evidentemente, una forma directa de discriminar entre los dos escenarios ge-
nerales expuestos (miembros primordiales de los cu´mulos frente a el resultado de
transformaciones morfolo´gicas) es analizando en detalle las poblaciones estelares de
las dE con el fin de comparar sus propiedades, en particular sus edades y metalici-
dades, con las medidas para las el´ıpticas ma´s masivas. Este es uno de los objetivos
del presente trabajo.
1.7. Objetivos y esquema de este trabajo
Aunque las galaxias el´ıpticas enanas constituyen la poblacio´n dominante en
los cu´mulos cercanos y adema´s son las piezas ba´sicas con las que se han formado
galaxias ma´s masivas en el escenario de los modelos jera´rquicos, sin embargo, au´n no
se ha realizado un estudio sistema´tico de las poblaciones estelares de estas galaxias
fuera del Grupo Local. De hecho, au´n no conocemos ni su origen ni su naturaleza.
Con el trabajo presentado en esta memoria hemos llevado a cabo un estudio
espectrosco´pico de una muestra de dE en el cu´mulo de Virgo. El objetivo general
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es comparar las propiedades cinema´ticas y las poblaciones estelares de las dE con
las de las el´ıpticas cla´sicas. As´ı, podremos estudiar si las dE son una extensio´n
de las E hacia luminosidades menores, o si por el contrario, se trata de objetos
diferentes que han sido el resultado de distintas historias de formacio´n y evolucio´n.
Igualmente, se analiza si existe realmente una dicotomı´a en las poblaciones estelares
de estos dos tipos de galaxias. Adema´s, la interpretacio´n de estos resultados nos
permitira´ conocer si las dE son miembros primordiales de los cu´mulos o si, por el
contrario, son el resultado de efectos de interaccio´n con el medio.
En la muestra de galaxias observadas se han incluido algunas el´ıpticas gigantes
que nos servira´n como referencia, tanto en algunos pasos de la reduccio´n, como en
el ana´lisis de los datos. Tambie´n se han ampliado las observaciones a una submues-
tra de E compactas (cE). El estudio de las poblaciones estelares de estas galaxias
como tipo claramente diferenciado, es algo que no se ha hecho anteriormente de
forma sistema´tica y, nos permitira´ en algunos casos una mejor interpretacio´n de
las relaciones de las poblaciones estelares de las galaxias el´ıpticas en general, con
sus para´metros globales o estructurales, ya que las cE suelen desviarse u ocupar
posiciones diferenciadas en estas relaciones.
Este trabajo se ha llevado a cabo estudiando tres aspectos principales:
Cinema´tica de las dEs.
Se han medido la velocidad radial y dispersio´n de velocidades centrales en las
galaxias de la muestra. Hay que tener en cuenta que estos valores, adema´s de
su propio intere´s como para´metros fundamentales de las galaxias estudiadas,
tambie´n son necesarios para la medida adecuada de los ı´ndices de intensidad de
l´ıneas y que en algunos casos se han obtenido por primera vez. Adema´s, en las
observaciones con rendija larga, se han medido estas velocidades aleja´ndonos
de las regiones centrales, generalmente a lo largo del eje mayor. Estas medidas
de perfiles de dispersio´n de velocidades y curvas de rotacio´n nos han permitido
estudiar en que proporcio´n esta´n soportadas por rotacio´n las dE.
Poblaciones estelares en las regiones centrales.
Mediante la medida de los ı´ndices de intensidad de l´ıneas en las regiones cen-
trales de las galaxias y su comparacio´n con las predicciones de los modelos
de s´ıntesis de poblaciones, se obtienen estimaciones de la edad y la metali-
cidad globales de la poblacio´n estelar, as´ı como de las abundancias relativas
entre distintos elementos, en esas regiones centrales. El conocer estos valores,
adema´s nos permitira´ poner restricciones a la historia de la formacio´n y evo-
lucio´n de estas galaxias. Hay que resaltar que mediante este estudio de las
poblaciones estelares vamos a poder evaluar si las dE son la extensio´n de las
el´ıpticas cla´sicas o se trata de objetos diferenciados. Tambie´n se estudia las po-
sibles relaciones entre estas caracter´ısticas de las poblaciones estelares y otros
para´metros estructurales como la dispersio´n de velocidades o la luminosidad.
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Gradientes de poblaciones estelares.
El estudio de las poblaciones estelares a lo largo del radio de las galaxias
nos permitira´ conocer mejor su naturaleza, ya que los posibles gradientes son
una medida de en que proporcio´n fue efectiva la disipacio´n del gas durante la
formacio´n de la galaxia y de que posibles interaciones ha sufrido en su evolucio´n
posterior. Por este motivo, se han medido todos los ı´ndices del sistema de Lick
que esta´n dentro del rango espectral observado y hasta las distancias radiales
que ha sido posible, por tener suficiente sen˜al en los espectros, generalmente
hasta el radio efectivo.
En el cap´ıtulo dos se presentan la muestra de galaxias y las campan˜as de obser-
vacio´n realizadas. As´ı como el proceso de reduccio´n, describiendo con mayor detalle
los pasos ma´s delicados de este. Hay que tener en cuenta que muy frecuentemente
estamos tratando con espectros con poca sen˜al dado el bajo brillo superficial de las
dE. Por esto, ha sido necesario llevar un control exhaustivo de los errores en las
medidas y la variacio´n de estos en cada paso del proceso. En el tercer cap´ıtulo se
lleva a cabo el ana´lisis de los espectros para la obtencio´n de los datos requeridos,
empezando por la medida de velocidades radiales y dispersio´n de velocidades, y con-
tinuando con la medida de los ı´ndices de intensidad de l´ıneas y su transformacio´n
al sistema de Lick. En el cuarto se acomete el estudio cinema´tico, midiendo adema´s
de los valores en las regiones centrales de las galaxias, los perfiles de dispersio´n de
velocidades y curvas de rotacio´n, as´ı como los correspondientes para´metros de an-
isotrop´ıa. Los ı´ndices de intensidad de l´ıneas en las regiones centrales de las galaxias
se estudian en el quinto cap´ıtulo, tanto mediante los diagramas ı´ndice–´ındice, como
representandolos frente a la dispersio´n de velocidades y, sobre todo, para obtener
los valores de edad y metalicidad globales de las poblaciones estelares. En el sexto
se analiza el comportamiento de estos ı´ndices a medida que nos alejamos del centro
de las galaxias mediante la medida de los correspondientes gradientes y de su inter-
pretacio´n como variacio´n de la edad o la metalicidad de la poblacio´n estelar. Por
u´ltimo, en el se´ptimo cap´ıtulo se relacionan las principales conclusiones obtenidas
en los anteriores.
Cap´ıtulo 2
Observaciones y reduccio´n de
datos
Dado que el objetivo de esta tesis es el estudio de la cinema´tica y las poblacio-
nes estelares en galaxias el´ıpticas enanas mediante el ana´lisis de sus caracter´ısticas
espectrales, se han llevado a cabo observaciones espectrosco´picas de una muestra
significativa de estas galaxias. En este cap´ıtulo se describen las diferentes campan˜as
de observacio´n realizadas, as´ı como los procesos de reduccio´n seguidos para obtener
los espectros finales.
2.1. Campan˜as de observacio´n
Con el fin de obtener los espectros necesarios para este trabajo se realizaron
seis campan˜as de observacio´n en cuatro telescopios distintos. En la tabla 2.1 se pre-
sentan estas campan˜as, junto con los correspondientes para´metros instrumentales
ma´s relevantes. Adema´s de la fecha y el telescopio, se muestran los espectro´grafos,
detectores y redes de difraccio´n utilizadas, as´ı como la anchura de las rendijas ele-
gidas. Igualmente se incluyen la escala espacial, dispersio´n y resolucio´n espectral
obtenidas con estas configuraciones y el rango espectral seleccionado.
Las cuatro primeras campan˜as fueron observaciones espectrosco´picas de rendi-
ja larga. Nos permitira´n por tanto, analizar, tanto los valores centrales de diferentes
para´metros, como las variaciones de estos a lo largo del radio, es decir, sus gradientes.
En cambio, las dos u´ltimas campan˜as se llevaron a cabo con un espectro´grafo multi-
fibras, que tiene la ventaja de poder observar decenas de objetos simulta´neamente,
pero con el cual so´lamente se obtiene el espectro de la zona donde se posiciona la
fibra. En nuestro caso, siempre se hizo coincidir con los centros de las galaxias.
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Tabla 2.1: Descripcio´n de las campan˜as de observacio´n en las que se obtuvieron los es-
pectros de la muestra de galaxias.
campan˜a 1 campan˜a 2 campan˜a 3
fechas de observacio´n 11–15 Abril 94 3 Marzo 95 15–16 Enero 96
telescopio INT 2.5m INT 2.5m CAHA 3.5m
espectro´grafo IDS IDS TWIN
detector EEV5 TEK3 TEK12
red R900V R632V T05
dispersio´n 1.04 A˚/pixel 0.75 A˚/pixel 0.86 A˚/pixel
rango espectral 4741–6055 A˚ 3669–4440 A˚ 4673–5558 A˚
resolucio´n espectral 2.5 A˚ (FWHM) 4.2 A˚ (FWHM) 1.9 A˚ (FWHM)
anchura de la rendija 2.0′′ 2.1′′ 2.1′′
escala espacial 1.32′′/pixel 0.66′′/pixel 0.90′′/pixel
campan˜a 4 campan˜a 5 campan˜a 6
fechas de observacio´n 5–7 Marzo 97 14–15 Marzo 96 27–28 Abril 98
telescopio Shane 3.0m (Lick) WHT 4.2m WHT 4.2m
espectro´grafo KAST (dos brazos) WYFFOS WYFFOS
detector Reticon TEK6 TEK6
red Grism830 & R1200 R1200B R1200B
dispersio´n 1.12 , 1.17 A˚/pixel 1.47 A˚/pixel 1.47 A˚/pixel
rango espectral 3164–4504 , 4402–5840 A˚ 4020–5600 A˚ 4005–5540 A˚
resolucio´n espectral 2.5,2.9 A˚ (FWHM) 4.6 A˚ (FWHM) 3.5 A˚ (FWHM)
anchura de la rendija 1.0′′
escala espacial 0.78′′/pixel
anchura de las fibras 2.7′′ 2.7′′
2.2. La muestra de galaxias
Aunque el objetivo principal es el estudio de galaxias e´ıpticas enanas, se han
incluido tambie´n algunas el´ıpticas gigantes, con el fin de tener una muestra de refe-
rencia ya que estas han sido estudiadas previamente, bien por otros autores o bien
por nuestro propio grupo de investigacio´n. Se amplia la muestra con siete el´ıpticas
compactas, ya que adema´s de su propio intere´s como tipo de galaxias diferenciado,
tambie´n pueden ser u´tiles en la comparacio´n entre enanas y gigantes, dado que gene-
ralmente sus caracter´ısticas ocupan posiciones intermedias entre ambos tipos. Au´n
teniendo en cuenta las restricciones observacionales que se citan a continuacio´n, se
ha intentado que la muestra de dE elegidas cubriera el rango ma´s amplio posible
en propiedades fotome´tricas, como brillo superficial o existencia de una componente
nucleada en el centro.
La seleccio´n de la muestra a observar con rendija larga se hizo con un primer
criterio de elegir dE que no pertenecieran al Grupo Local pero que estuvieran sufi-
cientemente cerca para obtener espectros de alta relacio´n sen˜al-ruido. El evitar las
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Tabla 2.2: Campos seleccionados para observar con AF2/Wyffos. Se dan las coordenadas
centrales y el nu´mero de galaxias existentes en diferentes rangos de magnitudes en cada
campo de 50′ × 50′.
Coordenadas del centro Distribucio´n en magnitudes
Campo A.R. (1950) Dec. < 14 14–15 15–16 16–17 17–18 18–19 Total
A 12 23 36 13 18 00 4 1 2 7 7 14 35
B 12 24 10 12 28 30 1 3 5 2 4 7 22
C 12 26 46 12 56 00 4 1 4 4 6 9 28
D 12 30 10 12 48 45 4 1 3 3 7 6 24
galaxias enanas del Grupo Local es debido a importantes dificultades observaciona-
les (taman˜os demasiado grandes, brillos superficiales pequen˜os, contaminacio´n por
estrellas de campo, etc . . . ). Un segundo criterio, fue el poder disponer de medi-
das previas, fundamentalmente fotome´tricas, de estas galaxias que nos ayudaran a
completar nuestro estudio (Binggeli, Sandage y Tammann 1985; Bender, Burstein y
Faber 1993; Binggeli y Cameron 1993).
Para las dos u´ltimas campan˜as, el hecho de utilizar un espectro´grafo multiob-
jeto de fibras o´pticas, como es AF2/WYFFOS 1, tiene la ventaja de poder observar
tantas galaxias como se encuentren dentro de una regio´n efectiva de unos 50 mi-
nutos de arco de dia´metro, con las restricciones observacionales lo´gicas como son el
brillo superficial central o la excesiva proximidad entre algunas de ellas. Otra teo´rica
limitacio´n ser´ıa el nu´mero de fibras pero, en nuestro caso, las aproximadamente 100
fibras disponibles eran suficientes para posicionarlas sobre unas 40 galaxias (caso
o´ptimo como veremos) y utilizar el resto para calcular la intensidad del fondo de
cielo.
Las posibilidades y limitaciones comentadas nos llevaron a elegir el cu´mulo de
Virgo como objetivo natural para aprovechar al ma´ximo estas campan˜as de obser-
vacio´n. Para optimizar la muestra a observar en dichas campan˜as se llevo´ a cabo
un proceso previo de ana´lisis de la distribucio´n espacial de galaxias en este cu´mulo.
Partiendo de las coordenadas y magnitudes dadas en el cata´logo de Binggeli (1985),
buscamos los campos de un grado cuadrado que mayor nu´mero de galaxias con-
tuvieran, limitando la muestra a galaxias el´ıpticas de magnitudes integradas ma´s
brillantes que b ∼ 19− 18. Posteriormente se examinaron los campos seleccionados
para procurar que los objetos ma´s interesantes no se situaran cerca del borde del
campo de visio´n. As´ı se evitaban imprecisiones en el posicionamiento de las fibras
por no ser la escala constante en todo el campo, variaciones en la medida de la
transmisio´n del sistema debido al vin˜eteo, refraccio´n diferencial, etc. Estos efectos
reducen el campo efectivo a uno de 50′ de dia´metro. Los cuatro campos seleccionados
se muestran en la tabla 2.2.
1Descripcio´n completa en: http://www.ing.iac.es/Astronomy/instruments/af2/index.html
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Desafortunadamente, la existencia de algunos problemas te´cnicos y el que las
condiciones atmosfe´ricas no fueron las ideales, mermaron el nu´mero de galaxias
observadas con sen˜al suficiente como para medir de forma fiable tanto ı´ndices como
velocidades. As´ı, la muestra total de galaxias con espectros realmente u´tiles es la
que se relaciona en la tabla 2.3. Como se puede ver en esta tabla, hay galaxias que
se han observado en varias campan˜as para poder comparar los resultados obtenidos.
Figura 2.1: Brillo superficial medio dentro del radio efectivo frente a la magnitud abso-
luta en B. La muestra de galaxias de Bender et al. (1992) se indica con cuadrados rojos
para las el´ıpticas gigantes, triangulos verdes para las intermedias, rombos azules para las
compactas, circulos azules para las el´ıpticas enanas brillantes y las estrellas moradas para
las enanas esferoidales del Grupo Local. La muestra de esta tesis esta´ identificada con la
numeracio´n de la tabla 2.3. En la l´ınea 〈µ〉e = 25 se muestran las galaxias para las que
no existe informacio´n sobre el brillo superficial en la literatura. Con la l´ınea punteada se
indica la posicio´n que ocupar´ıan las galaxias con un radio efectivo de 0.5 kpc, quedando a
su izquierda las que son ma´s pequen˜as.
Con el fin de mostrar, a grandes rasgos, las propiedades de nuestra muestra
de galaxias, en la figura 2.1 se han representado en un diagrama 〈µ〉e −MB junto
con la muestra de Bender et al. (1992). Siguiendo un criterio similar al de estos
autores, hemos utilizado la localizacio´n de cada galaxia en este plano para clasifi-
carlas. As´ı, consideraremos el´ıpticas gigantes (g) a los objetos ma´s brillantes, que
ocupan la regio´n de sus E gigantes e intermedias y siguen la tendencia de mayor
brillo superficial medio para menor magnitud absoluta, y clasificaremos como el´ıpti-
cas enanas (d) a las ma´s de´biles y con la tendencia inversa en el plano anterior.
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Tabla 2.3: Lista de galaxias observadas. En la tercera columna se da el tipo segu´n el criterio
descrito en el texto y en la quinta y sexta el nu´mero correspondiente del cata´logo del
cu´mulo de Virgo (Binggeli 1985) y el tipo adjudicado en dicho cata´logo. A continuacio´n se
muestra el brillo superficial medio dentro del radio efectivo y la magnitud aparente, ambos
en la banda B, tomados de Binggeli y Cameron (1993), Prugniel y Heraudeau (1998), o
el promedio de estos cuando la galaxia se encuentra en ambas referencias. Si no esta´ en
ninguna de las dos, b se toma de Lyon-Meudon Extragalactic Database (LEDA), de donde
se obtiene tambien el taman˜o de la galaxia como dia´metro aparente de la isofota de 25
magnitudes por arcosegundo cuadrado que se da en la columna siguiente. Despue´s se lista
la magnitud absoluta en B. Para todas las galaxias de Virgo se ha calculado considerando
un mo´dulo de distancia de −30.94, a partir de la distancia de 15.4±0.5 Mpc dada por
Fouque´ et al. (2001). Para las otras cinco galaxias MB se ha tomado de Bender et al.
(1992) y corregido para H0 = 70 km s
−1. En la u´ltima columna se muestra el nu´mero de
campan˜a (ver tabla 2.1) en que se observo´ cada galaxia.
Galaxia T A.R. Dec. VCC Tipo 〈µ〉e b D25 MB Camp.
(2000) (mag/2) (mag) (′′) (mag)
1 NGC2694 g 08 56 58.6 +51 19 49 E1 20.56 15.39 20 −18.97 4
2 NGC3605 g 11 16 46.7 +18 01 04 E4-5 20.68 13.19 57 −17.58 3
3 NGC3641 g 11 21 08.7 +03 11 43 Epec 20.53 14.30 56 −17.54 4
4 NGC4374 g 12 25 03.7 +12 53 15 763 E1 21.47 10.01 366 −20.93 5,6
5 NGC4387 g 12 25 41.8 +12 48 42 828 E5 20.10 13.01 101 −17.93 5,6
6 NGC4406 g 12 26 11.8 +12 56 49 881 S01(3)/E3 23.44 9.29 618 −21.65 5,6
7 NGC4415 d 12 26 41.0 +08 26 11 929 d:E1,N 22.30 13.80 79 −17.14 1,2
8 NGC4431 d 12 27 26.7 +12 17 28 1010 dS0(5),N 22.25 13.74 89 −17.20 1,2
9 NGC4435 g 12 27 40.6 +13 04 48 1030 SB01(6) 20.53 11.62 181 −19.32 5,6
10 NGC4436 d 12 27 41.7 +12 19 00 1036 dE6/dS0,N 22.17 13.92 89 −17.02 5
11 NGC4464 c 12 29 20.7 +08 09 30 1178 E3 19.74 13.44 60 −17.50 4
12 NGC4467 c 12 29 30.4 +07 59 39 1192 E3 20.76 15.08 32 −15.86 4
13 NGC4486B c 12 30 32.1 +12 29 27 1297 E1 18.74 14.33 17 −16.61 4
14 NGC4489 d 12 30 52.3 +16 45 31 1321 S01(1) 22.28 12.76 103 −18.18 1,2
15 NGC4515 d 12 33 04.5 +16 15 55 1475 E2 21.46 13.34 80 −17.60 3
16 NGC5846 g 15 06 29.4 +01 36 25 E0-1 22.34 11.13 228 −21.12 1,2
17 NGC5846A c 15 06 29.0 +01 35 43 cE2-3 19.27 12.97 170 −17.76 1,2,4
18 IC767 c 12 11 02.8 +12 06 16 32 E4 20.25 14.44 41 −16.50 1,2,4
19 IC794 d 12 28 08.7 +12 05 36 1073 dE3,N 23.04 14.37 77 −16.57 1,2,5
20 IC3303 d 12 25 15.0 +12 42 53 781 dS03(5),N 21.80 14.72 55 −16.22 5,6
21 IC3331 d 12 26 05.4 +11 48 44 870 dS0(5),N 22.51 15.52 48 −15.42 5
22 IC3363 d 12 27 03.3 +12 33 30 965 dE7,N 15.64 59 −15.30 5
23 IC3393 d 12 28 41.8 +12 54 57 1122 dE7,N 22.78 14.86 61 −16.08 1
24 IC3443 d 12 31 16.3 +12 19 57 1348 dE0,Npec 22.29 15.87 33 −15.07 5
25 IC3457 d 12 31 51.3 +12 39 27 1386 dE3,N 23.79 14.33 61 −16.61 5
26 IC3475 d 12 32 40.8 +12 46 17 1448 Im/dE1p 24.73 13.78 95 −17.16 5
27 IC3492 d 12 33 20.2 +12 51 04 1499 E3pec/S0 21.48 14.92 38 −16.02 5
28 UGC7436 d 12 22 19.6 +14 45 46 543 dE5 23.00 14.32 74 −16.62 1
29 VCC753 d 12 24 52.0 +13 06 35 753 dE0,N 24.46 16.37 29 −14.57 5
30 VCC765 d 12 25 03.9 +13 14 41 765 dE1,N 22.16 16.49 24 −14.45 5
31 VCC779 d 12 25 13.5 +13 01 31 779 dE0,N 25.00 17.67 11 −13.27 6
32 VCC810 d 12 25 33.9 +13 13 38 810 dE0,N 23.67 16.95 23 −13.99 6
33 VCC815 d 12 25 37.5 +13 08 36 815 dE2,N 23.48 16.10 30 −14.84 6
34 VCC823 d 12 25 39.4 +12 18 54 823 dE0,N 23.08 16.06 35 −14.88 5
35 VCC832 d 12 25 44.2 +12 40 30 832 dE? 18.85 15 −12.09 5
36 VCC833 d 12 25 44.7 +13 01 20 833 dE0,N 17.64 20 −13.30 5,6
37 VCC838 d 12 25 46.5 +12 45 36 838 dE2 17.98 13 −12.96 5,6
38 VCC844 d 12 25 48.9 +13 07 17 844 dE 19.03 13 −11.91 6
39 VCC846 d 12 25 50.1 +13 11 42 846 dE1,N 16.35 26 −14.59 5,6
40 VCC854 d 12 25 55.5 +12 46 12 854 dE8,N 24.67 17.69 16 −13.25 5,6
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Tabla 2.3: continuacio´n
Galaxia T A.R. Dec. VCC Tipo 〈µ〉e b D25 MB Camp.
(2000) (mag/as2) (mag) (′′) (mag)
41 VCC871 d 12 26 05.8 +12 33 36 871 dE4,N 24.01 15.79 40 −15.15 5,6
42 VCC872 d 12 26 06.3 +12 51 40 872 dE0,N 23.65 17.00 23 −13.94 5,6
43 VCC882 d 12 26 15.1 +12 57 50 882 dE3,N 16.72 50 −14.22 5,6
44 VCC896 d 12 26 22.5 +12 47 11 896 dE3,N 24.60 17.96 15 −12.98 5,6
45 VCC903 d 12 26 27.3 +12 55 14 903 dE2,N 19.04 10 −11.90 6
46 VCC916 d 12 26 33.3 +12 44 30 916 d:E1,N 21.41 16.04 26 −14.90 5,6
47 VCC996 d 12 27 21.2 +13 06 41 996 dE5 18.53 18 −12.41 6
48 VCC1035 d 12 27 42.2 +12 05 23 1035 E4 16.76 27 −14.18 5
49 VCC1040 d 12 27 44.6 +12 59 01 1040 dE3,N 17.60 16 −13.34 6
50 VCC1059 d 12 28 00.9 +11 57 00 1059 dE6,N 17.91 20 −13.03 5
51 VCC1148 c 12 28 58.2 +12 39 37 1148 E0 20.91 15.97 24 −14.97 4
52 VCC1353 d 12 31 19.8 +12 44 15 1353 dE2,N 22.75 16.61 25 −14.33 5
53 VCC1389 d 12 31 51.6 +12 28 57 1389 dE2:,N 22.84 15.91 31 −15.03 5
54 VCC1414 d 12 32 07.7 +12 50 21 1414 dE4?,N 17.09 19 −13.85 5
55 VCC1491 d 12 33 14.1 +12 51 30 1491 dE2,N 21.96 15.24 52 −15.70 5
56 VCC1539 d 12 34 06.3 +12 44 29 1539 dE0,N 23.85 15.68 34 −15.26 5
57 VCC1627 c 12 35 37.0 +12 22 59 1627 E0 20.23 15.16 26 −15.78 4
El l´ımite entre ambos tipos no esta´ claramente definido y, aunque podr´ıa situarse
en MB ∼ −18, hay algunos casos concretos de dif´ıcil clasificacio´n. Por otro lado,
se clasificara´n como compactas (c) las galaxias con alto brillo superficial y pequen˜o
taman˜o. Con este fin se ha trazado la l´ınea que representa un radio efectivo de
0.5 kpc, que es independiente de la distancia. Galaxias a la izquierda de esta l´ınea
sera´n consideradas compactas. Con esta clasificacio´n, nuestra muestra de galaxias
el´ıpticas, esta´ compuesta por 8 gigantes, 7 compactas y 42 enanas.
2.3. Reduccio´n de las observaciones
La mayor parte del proceso de reduccio´n de las ima´genes se ha llevado a cabo
con el paquete RED
uc
mE (Cardiel 1999). Solamente en los pasos necesarios para ex-
traer los espectros de las ima´genes tomadas con el espectro´grafo multiobjeto Wyffos
se considero ma´s adecuado utilizar wyf red. Este es un programa desarrollado expl´ıci-
tamente para este propo´sito y para este instrumento que esta´ compuesto principal-
mente de procedimientos que llaman a tareas del paquete de reduccio´n de ima´genes
astrono´micas Iraf. RED
uc
mE
2 es un conjunto de programas Fortran homoge´neo y
autosuficiente para llevar a cabo el proceso completo de reduccio´n de ima´genes as-
trono´micas. Esta´ principalmente enfocado a observaciones espectrosco´picas de ren-
dija larga y a la medida de las caracter´ısticas espectrales que componen el sistema
de ı´ndices de Lick. Adema´s de algunas ventajas de cara´cter pra´ctico frente a otros
paquetes de reduccio´n (como Midas, Iraf, Figaro, Vista, . . . ), como son la economı´a
de recursos, portabilidad o flexibilidad, hay otras razones de control, precisio´n y
utilidad ma´s importantes que nos han hecho elegir RED
uc
mE para este trabajo. Entre
2Tanto el paquete de programas que lo componen como las instrucciones de instalacio´n y uso
se encuentran en: http://www.ucm.es/info/Astrof/reduceme/reduceme.html.
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estas hay que destacar el tratamiento adecuado de los errores aleatorios mediante el
procesado en paralelo de ima´genes de datos y de errores. El conocimiento profun-
do de cada algoritmo utilizado en los distintos pasos de reduccio´n permite emplear
siempre los para´metros adecuados, evitando las incertidumbres asociadas a usar ta-
reas que funcionan como cajas negras. Por u´ltimo, RED
uc
mE ofrece la posibilidad de
medir, directamente en los espectros reducidos, los ı´ndices de intensidad de l´ıneas y
evaluar cada una de las fuentes de error en estos.
En cada campan˜a, adema´s de las ima´genes espectrosco´picas de las galaxias, se
tomaron las correspondientes ima´genes de calibraccio´n: bias , darks, flatfields y arcos
de comparacio´n. Tambie´n se observaron estrellas esta´ndares espectrofotome´tricas,
para la calibracio´n en flujo relativa, y una serie de estrellas de la librer´ıa de Lick/IDS
(Gorgas et al. 1993; Worthey et al. 1994) de distintos tipos espectrales y clases de
luminosidad. Estas u´ltimas nos permitira´n poner las medidas de los ı´ndices en el
mismo sistema y llevar a cabo adema´s un ana´lisis de los errores (ver seccio´n 3.2.2).
2.3.1. Observaciones de rendija larga
Los pasos llevados a cabo en el proceso de reduccio´n son los t´ıpicos de obser-
vaciones espectrosco´picas de rendija larga y se detallan en los siguientes apartados,
comentando las peculiaridades de las distintas campan˜as de observacio´n.
(i) Generacio´n de ima´genes de errores. Antes de comenzar el procesado de
las ima´genes, y de forma general para todas ellas, se generan sus correspondientes
ima´genes iniciales de errores. Para esto, en cada pixel se calcula una varianza σ2c [i, j]
que viene dada por la expresio´n
σ2c [i, j] =
1
g
Nc[i, j] + σ
2
RN[i, j], (2.1)
donde Nc[i, j] es el nu´mero de cuentas en la imagen bidimensional original (resta-
do el valor de bias), g es la ganancia (en e−/ADU) y σRN es el ruido electro´nico
originado en la lectura del detector (en ADUs). La ganancia, que es el factor de
transformacio´n de nu´mero de electrones en nu´mero de cuentas, se ha tomado de
los manuales de cada instrumento. Tan so´lo para las campan˜as ma´s recientes se ha
calculado su valor usando el programa gain de RED
uc
mE que utiliza varias ima´genes
de flatfield y mide la pendiente al representar el inverso de la varianza frente al
nu´mero de cuentas promedio en distintas regiones. Como ruido de lectura asignado
a cada pixel (unas 4–7 ADUs ), siempre se ha tomado la desviacio´n t´ıpica de la sen˜al
medida en las ima´genes de bias, obteniendose valores similares a los indicados en los
manuales. Estas ima´genes de errores se procesara´n en paralelo con las de ciencia a lo
largo de toda la reduccio´n, para as´ı llevar un control exhaustivo de su evolucio´n en
cada paso y obtener al final valores realistas de los errores en los ı´ndices o cualquier
otra medida que realicemos en los espectros finales.
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(ii) Eliminacio´n de rayos co´smicos. Adema´s de los fotones recogidos por el
telescopio, a la superficie del detector tambie´n suelen llegar durante la observacio´n
part´ıculas altamente energe´ticas que interaccionan con los materiales que lo com-
ponen. Estas part´ıculas, normalmente conocidas como rayos co´smicos, producen un
incremento en la cantidad de electrones recogidos en cada pixel y por lo tanto, un
aumento indeterminado del nu´mero de cuentas en un pixel o grupo de pixels, con la
consiguiente perdida de la informacio´n previa. Lo´gicamente, el nu´mero de estos su-
cesos suele aumentar con el tiempo de exposicio´n, llegando a algunos centenares en
exposiciones de 20–30 minutos, t´ıpicas para las galaxias de este trabajo. Aunque lo
lo´gico ser´ıa simplemente identificar los pixels afectados en cada imagen y limitarnos
a no utilizarlos, dado que se ha perdido completamente la informacio´n existente, en
la pra´ctica lo que se hace es sustituir el nu´mero de cuentas registrado por un valor
estimado a partir de los valores de los pixels adyacentes. Este paso se efectuo´ con el
programa cleanest de RED
uc
mE. Este ofrece, entre otras, la posibilidad de eliminar
los rayos co´smicos de forma semiautoma´tica para las ima´genes, o zonas de e´stas,
poco conflictivas, y de forma ma´s cuidadosa (manualmente para cada rayo co´smico)
en las regiones en que se encuentran los espectros de las galaxias. Es conveniente
que este sea el primer paso de reduccio´n con todas las ima´genes, tanto de objetos
como de calibracio´n, para evitar as´ı que los rayos co´smicos se propaguen en las sub-
siguientes etapas.
(iii) Sustraccio´n de la sen˜al de bias y corriente de oscuridad. En este apartado
y alguno de los siguientes se detallan algunas caracter´ısticas de la transformacio´n
de los fotones, procedentes de cualquier objeto astrono´mico, en una imagen digital
usando detectores CCD (Charge Couple Device), y que podemos conocer a partir de
ima´genes de calibracio´n t´ıpicas de cualquier campan˜a de observacio´n. Por ejemplo, el
proceso de leer el CCD, es decir, el convertir el nu´mero de electrones, generados por
los fotones incidentes en una determinada regio´n del detector (pixel), en una cantidad
de unidades digitales (ADUs o cuentas), hace necesario el uso de unos componentes
electro´nicos que tienen asociado su propio ruido. El resultado es que a partir de una
situacio´n teo´rica en la que tuv´ıeramos el mismo nu´mero de electrones en todos los
pixels del CCD, obtendr´ıamos una imagen en la que el nu´mero de cuentas variar´ıa
de un pixel a otro siguiendo una estad´ıstica de Poisson. Estas variaciones o ruido de
lectura pueden ocasionar que en una imagen (o regio´n de esta) a la que no ha llegado
sen˜al, se obtenga un nu´mero de cuentas negativo. Para evitar esto, la electro´nica en
el proceso de lectura an˜ade una cantidad de cuentas que conocemos como valor de
bias.
En principio, estos valores de bias y ruido de lectura se podr´ıan obtener en
cualquier imagen, a partir de dos regiones que suelen tener los CCDs en sus extremos
(under- y over-scan) a las que no llega la luz recogida por el telescopio. El valor de
bias sera el nu´mero de cuentas promedio en estas zonas y la desviacio´n t´ıpica sera
el ruido de lectura. En ambos casos se eliminan de la estad´ıstica los valores que se
desv´ıan ma´s de tres veces la desviacio´n t´ıpica. En la pra´ctica, en cada campan˜a se
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Tabla 2.4: Valores de la ganancia, bias, ruido de lectura y corriente de oscuridad para las
seis campan˜as de observacio´n
Campan˜a 1 2 3 4 5 6
Detector EEV5 TEK3 TEK12 Reticon TEK6 TEK6
Ganancia (e−/ADU) 0.75 0.7 4.5 3.66/3.8 2.1 2.1
Bias (ADUs) 4170.1/601.2 867.11 104.6 0/1 886 997.6
Ruido de lectura (ADUs) 6.06/6.23 6.04 1.9 1.75/2.25 3.33 3.44
Corr. oscuridad (ADU/s.) 3.0 ×10−3 3.6 ×10−3 1.1 ×10−4 — — —
han tomado ima´genes con tiempo de exposicio´n cero, es decir, se leyo´ el detector sin
llegar a abrir el obturador. Se comprobo´ que, en la mayor´ıa de los casos se obten´ıa una
sen˜al en la zona u´til del CCD que no coincid´ıa exactamente con las zonas de under-
over-scan, como era de esperar. En la campan˜a 1 aparecen unas l´ıneas horizontales
que tienen sistema´ticamente unas pocas cuentas ma´s que el resto de la imagen. En
la campan˜a 2 el extremo izquierdo es algo ma´s intenso y en las campan˜as 3 y 4
tambie´n aparece una estructura en las ima´genes de bias. Igualmente, se aprecio´ en
alguna campan˜a que el nivel medio de cuentas en las zonas de under- over-scan
aumentaba ligeramente cuando era alta la sen˜al recibida en la zona u´til del CCD.
Aunque estas peculiaridades de la electro´nica de lectura no son deseables, la parte
positiva es que fueron estables a lo largo de cada campan˜a, y por tanto, se pudieron
corregir estos patrones aditivos generando una imagen que reproduc´ıa la estructura
de peine en la campan˜a 1 y ajustando a funciones suaves en dos dimensiones las
estructuras de las otras campan˜as. Una vez corregidas las propias ima´genes de bias
de estos defectos, se pudieron medir, de forma ma´s precisa, en ellas los valores que se
presentan en la tabla 2.4. En la campan˜a 1 aparecen pares de valores porque parte
de las observaciones se hicieron sumando la sen˜al cada dos pixels (binning) en la
direccio´n espacial, lo que produce un valor de bias distinto y un aumento en el ruido
de lectura. En la campan˜a 4 los pares de valores corresponden a brazo azul y rojo
respectivamente.
Todo esto pone de manifiesto la clara necesidad de tomar una serie de ima´ge-
nes de bias cada dia dentro de la campan˜a de observacio´n. Por un lado, porque asi
conoceremos posibles variaciones en el comportamiento del detector a lo largo de la
campan˜a, debidos a variaciones de temperatura, imperfeciones en la electro´nica o
cualquier otro efecto desconocido. Por otro lado, porque el restar una constante (va-
lor de bias) a nuestras ima´genes de objetos no aumenta el error o ruido en e´stas, pero
si lo hacemos cuando sustraemos otra imagen que tiene su propio ruido. Este ruido
disminuye como la raiz cuadrada del nu´mero de ima´genes cuando las promediamos.
Posteriormente, a todas las dema´s ima´genes de estas campan˜as se le restaron los
valores de bias calculados y las ima´genes de bias generadas.
Otro efecto que suele aparecer en los CCDs es el ligero aumento del nivel medio
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de cuentas, por encima del valor de bias, o corriente de oscuridad con el tiempo de
exposicio´n, aunque no se haya abierto el obturador. Esto puede deberse a efectos
te´rmicos en el entorno del detector, que no son frecuentes cuando estos se mantienen
continuamente en torno a los 1600 − 1700 K, que es la temperatura habitual, pero
que si se evidencian claramente cuando e´sta aumenta. Tambie´n puede producirse
cuando existe algu´n defecto en el disen˜o del espectro´grafo o del propio soporte o
contenedor del detector que posibilitan el que algo de luz indeseada llegue al CCD.
Esta corriente de oscuridad es menos frecuente, o menos intensa, en los detec-
tores ma´s nuevos. Pero estos pequen˜os aumentos de sen˜al no se detectan fa´cilmente
en las ima´genes de objetos. Por esto, en todas las campan˜as se tomaron bias de
1800 o 3600 segundos (darks). Esto nos permite medir su intensidad y, considerando
que sea lineal con el tiempo, corregir las dema´s ima´genes escala´ndola al tiempo de
exposicio´n de cada una. Aunque en general es una sen˜al muy de´bil (∼ 10−3 ctas/s.)
y en alguna campan˜a totalmente despreciable, de forma automa´tica se resto a todas
las ima´genes.
(iv) Divisio´n por ima´genes de flatfield . Una caracter´ıstica intr´ınseca de cada
detector es el hecho de que cada uno de los pixels que lo componen tienen una
diferente sensibilidad. En principio, estas variaciones de la respuesta de cada pixel
se podr´ıan medir perfectamente si sobre todos ellos hacemos incidir un frente plano
y homoge´neo (flatfield) de luz, de forma que a todos ellos llegue la misma intensidad.
Con esta intencio´n, se suele disponer en el interior del espectro´grafo de una la´mpara
(normalmente de tungsteno) que proporciona un espectro sin l´ıneas de emisio´n en
el rango de longitudes de onda en el que estamos observando. En ausencia de esta
la´mpara interna, se puede iluminar el interior de la cu´pula con una halo´gena y
apuntar el telescopio a la parte ma´s plana de esta o a alguna pantalla que se haya
instalado a este efecto. El inconveniente de este tipo de flatfields es que la luz que
llega al detector no ha seguido el mismo camino o´ptico que la que procede de los
objetos astrono´micos y su distribucio´n, o perfil espacial, debido al propio disen˜o de
telescopio ma´s espectro´grafo, es diferente. La forma de mejorar esto, lo´gicamente,
es tomar ima´genes del fondo de cielo. Y para evitar el perder tiempo de la parte
oscura de la noche, y adema´s tener una sen˜al suficientemente alta en exposiciones
no muy prolongadas, se hacen observaciones durante los crepu´sculos.
Para corregir de las variaciones de sensibilidad en los pixeles del detector, en
cada campan˜a se tomaron una cantidad significativa (> 10) de flatfields de la´mpara
interna durante el d´ıa y flatfields de crepu´sculo todos los d´ıas en que fue posible.
De los flatfields de la´mpara, una vez promediados y restado el valor e imagen de
bias y la corriente de oscuridad, se extrajo un espectro promedio (fila) de la zona
central. Al dividir la imagen promediada de flatfield por este espectro se quito´ la
forma espectral de la la´mpara. Posteriormente se extrajo una columna promedio
(direccio´n espacial) y se dividio´ por ella la imagen resultante del paso anterior. El
resultado es una imagen normalizada a la unidad cuyas desviaciones representan
las diferencias en sensibilidad de cada pixel. Al dividir las ima´genes de estrellas o
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galaxias por ella se corrige de las variaciones de alta frecuencia o respuesta pixel a
pixel del detector.
Para algunas campan˜as se detectaron reflejos en los flatfields y anomalias en la
forma en que fue iluminado el detector. Para obtener el flatfield normalizado en estos
casos, en lugar de dividir por el espectro y la forma espacial promedios, se procedio´ a
generar una imagen suavizada que se ajustara a la forma del flatfield promedio. Para
dicho ajuste se usaron diferentes me´todos. Por ejemplo, en la campan˜a 2 se ajustaron
perfiles espaciales y espectrales a diferentes zonas separadas, unie´ndolas despue´s con
variaciones graduales en las zonas de interseccio´n. En la tercera campan˜a se creo´ una
superficie ajustando con polinomios de distinto orden en diferentes zonas (splines),
optimizando en cada direccio´n tanto el nu´mero de nodos como la separacio´n entre
ellos. En la cuarta, sin embargo, se consiguio´ un mejor ajuste pasando un filtro de
mediana al flatfield promedio.
Una vez corregidas las variaciones de alta frecuencia, se usaron las ima´genes
de flatfields de crepu´sculo para corregir las variaciones a gran escala, o de baja fre-
cuencia. Aunque, en principio, los espectro´grafos esta´n disen˜ados para que la luz
recogida por el telescopio llegue como un frente de onda plano al detector, es de-
cir con una distribucio´n uniforme en la direccio´n espacial, hay gran cantidad de
posibles imperfecciones que pueden dar lugar a que la luz llegue con una determina-
da estructura espacial que hay que corregir. Esta estructura puede estar originada
en mı´nimos desalineamientos entre espejo primario y secundario del telescopio, en
ligeras inclinaciones de las redes de difraccio´n, variaciones en el haz paralelo por re-
ajustes en los colimadores, en los dicroicos, en los aplanadores de campo de entrada
al detector, etc. Entre las causas ma´s frecuentes esta´ el que los bordes de la rendija
no este´n totalmente paralelos, tanto por su fabricacio´n inicial, como porque se haya
producido crecimiento de cristales con el tiempo que, aunque son microsco´picos, en
rendijas de de´cimas de mil´ımetro de anchura producen disminuciones apreciables de
la luz transmitida. De todos modos, desde el punto de vista del observador, lo u´nico
que importa es que estas estructuras espaciales suelen ser estables en una campan˜a
de observacio´n, con mı´nimas variaciones de un d´ıa a otro, y que por lo tanto, pue-
den ser reproducidas perfectamente con los flatfields de crepu´sculo. Para realizar
esta correccio´n, en cada d´ıa de cada campan˜a se tomaron ima´genes de crepu´sculo,
se promediaron y se normalizaron, dividie´ndolas por un espectro promedio extra´ıdo
de la zona central de estas. Para evitar an˜adir ma´s ruido, antes de dividir por esta
imagen de crepu´sculo normalizada, la suavizamos mediante el ajuste de splines en
dos direcciones. En algunas campan˜as se observo´ que la distorsio´n C (ver ma´s ade-
lante) era bastante significativa y las l´ıneas de emisio´n del cielo en las ima´genes de
crepu´sculo aparec´ıan claramente torcidas. Para evitar introducir residuos en la ima-
gen normalizada, antes de dividir el flatfield de crepu´sculo promedio por su espectro
central, hicimos correlacio´n cruzada de este con cada uno de los espectros indivi-
duales de la imagen, obteniendo as´ı la forma de la distorsio´n C, o desplazamiento
en la direccio´n espectral, en funcio´n de la posicio´n en la direccio´n espacial. Al apli-
car esta distorsio´n al normalizar el flatfield de crepu´sculo se reducen claramente las
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variaciones de sen˜al en pixels adyacentes en los extremos de la imagen, facilitando
el ajuste a una superficie suave.
(v) Correccio´n de distorsio´n C, calibracio´n en longitud de onda y calculo de la
resolucio´n espectral. Un paso imprescindible en la reduccio´n de cualquier campan˜a
de observacio´n espectrosco´pica es hacer la calibracio´n en longitud de onda. Es decir,
necesitamos saber cua´l es la longitud de onda de los fotones que inciden en cada
columna del detector, o ma´s precisamente, en cada pixel de cada fila. A este efecto,
se toman ima´genes de la´mparas de comparacio´n, con l´ıneas de emisio´n en el rango
espectral que estamos observando. La luz de estas la´mparas puede estar producida
por filamentos de metales incandescentes o por gases excitados. En cualquier caso,
conociendo los elementos ato´micos que las componen, podemos utilizar las longitu-
des de onda de las correspondientes l´ıneas de emisio´n tabuladas. Para realizar la
calibracio´n de longitud de onda se han utilizado la´mparas de cobre–argo´n en la pri-
mera y segunda campan˜as, de helio–argo´n en la tercera, de helio–mercurio-cadmio
en la cuarta y de argo´n en la quinta y la sexta.
Idealmente, el centro de cada una de estas l´ıneas deber´ıa ocupar una sola
columna en las ima´genes espectrosco´picas. Sin embargo, en la pra´ctica, debido a
la dificultad te´cnica de alinear perfectamente (en los tres ejes) el detector plano
respecto de la imagen producida por el espectro´grafo, es muy frecuente encontrar
que estas l´ıneas aparecen torcidas y ocupando ma´s de una columna al variar su
posicio´n segu´n nos movemos en la direccio´n espacial. As´ı, en las ima´genes, en lugar
de tener una serie de l´ıneas verticales, estas tienen forma de “C” (de aqu´ı el nombre
de distorsio´n C ) con curvaturas que van variando de un extremo al otro de la imagen.
Esta distorsio´n, que es tan clara en estas ima´genes de la´mparas de comparacio´n,
lo´gicamente tambie´n la sufren las dema´s y, por tanto, hay que corregirla.
Otro efecto que tambie´n suele ser frecuente es que, debido a flexiones tanto
en la estructura del telescopio como del propio espectro´grafo, las ima´genes pueden
desplazarse ligeramente en el detector cuando apuntamos el telescopio en distintas
direcciones. Este desplazamiento, que normalmente representa una fraccio´n de pixel
y raramente es superior a uno o dos, se puede producir tanto en la direccio´n espectral
como en la espacial.
Todo esto afecta de forma similar a las cuatro primeras campan˜as. Ya veremos
en la siguiente seccio´n las diferencias para las otras dos. Adema´s de series de arcos
tomados al principio y final de la noche (para comprobar que el rango espectral es
el correcto) siempre se procuro´ tomar un arco justo antes o despue´s de observar una
estrella y un arco antes y otro despue´s de observar una galaxia (con exposiciones
largas). El tomar tantos arcos supone utilizar una parte significativa de noche os-
cura, pero esto es necesario si se quiere tener la precisio´n necesaria para despue´s
medir adecuadamente los ı´ndices espectrales y, de forma ma´s cr´ıtica para estudiar
la dina´mica de nuestros objetos.
El primer paso en el proceso de reduccio´n de los arcos fue analizar y corregir
la distorsio´n C. Despue´s de realizar una reduccio´n ba´sica de las ima´genes (limpie-
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Tabla 2.5: Valores de la dispersio´n, rango espectral, desviacio´n t´ıpica de las gaussianas
ajustadas a las l´ıneas de los arcos, su anchura a media altura, resolucio´n espectral (en el
centro del rango) y escala espacial para las distintas campn˜as
Campan˜a 1 2 3 4 (azul) 4 (rojo) 5 6
Dispersio´n (A˚/pix) 1.05 0.75 0.89 1.12 1.18 1.50 1.50
Rango espectral (A˚) 4741 3669 4673 3164 4402 4020 4005
6055 4440 5558 4504 5840 5600 5540
σ (pixels) 1.01 2.39 0.89 0.95 1.05 1.30 0.90
FWHM (pixels) 2.38 5.63 2.10 2.24 2.47 3.06 2.12
Resol. espectral (Km/s.) 61.9 135 46.6 79.7 72.5 125 84.7
Escala espacial (′′) 1.32 0.66 0.90 0.78 0.78 — —
za de rayos co´smicos, correccio´n por las ima´genes de bias y flatfields), se ajusto´ en
cada imagen y a cada l´ınea de emisio´n un polinomio de orden bajo (2 o´ 3) y, pos-
teriormente, se corrigieron (o enderezaron) las ima´genes con estos polino´mios. Este
proceso se repitio´ las veces necesarias (t´ıpicamente dos) hasta obtener variaciones
en las posiciones de las l´ıneas, a lo largo de la direccio´n espacial, del orden de la
de´cima de pixel o inferiores. Estos polinomios de ajuste obtenidos sirven, no so´lo
para enderezar los arcos, sino tambie´n para corregir de distorsio´n C las ima´genes de
objetos.
Para llevar a cabo la calibracio´n en longitud de onda, se obtiene en primer
lugar, un espectro de cada imagen, sumando todas las filas de estas. Despue´s, en
cada espectro se han medido las posiciones centrales de las l´ıneas ajustando su perfil
a una gaussiana. Esto permite tener precisiones de la de´cima de pixel y, a la vez,
desechar las l´ıneas que no son claramente sime´tricas, bien por defectos de la imagen
o por tratarse de ma´s de una y estar mezcladas. Idealmente, las posiciones en pixels
de las l´ıneas deber´ıan mostrar una relacio´n lineal con los valores de sus longitudes
de onda correspondientes. En la pra´ctica, este nunca es el caso y se hace necesario el
ajuste mediante un polino´mio entre las posiciones en pixels y las longitudes de onda
en estos arcos, para despue´s modificar las ima´genes astrono´micas y poder trabajar
mejor con una dispersio´n lineal y uniforme en todo el rango espectral. El orden de
estos polino´mios, que suele ser el mismo dentro de cada campan˜a, ha sido 5 para
la primera y la cuarta, 3 para la segunda, y 5 y 3 para los brazos azul y rojo de la
tercera campan˜a.
Otra utilidad de estas ima´genes de arcos es que permite calcular la resolucio´n
espectral. Es decir, podemos medir fa´cilmente en estas ima´genes cual es la mı´nima
separacio´n entre dos l´ıneas en los arcos o de dos caracter´ısticas en el espectro de
una estrella o galaxia, para poder separarlas. Este poder de separacio´n depende de
la configuracio´n instrumental que se esta´ utilizando, principalmente de la anchura
de la rendija que se use. Para medir la resolucio´n se ajustan gaussianas a las l´ıneas
de los arcos.
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Todos los valores medidos en esta parte del proceso de reduccio´n de las distin-
tas campan˜as se muestran en la tabla 2.5.
(vi) Correccio´n de extincio´n atmosfe´rica e interestelar. Es bien sabido que
la extincio´n atmosfe´rica var´ıa segu´n la longitud de onda, siendo mayor en el azul
que en el rojo. Su valor promedio muestra variaciones estacionales, as´ı como una
dependencia con la altura y latitud del observatorio. Aunque variaciones locales
(o temporales) en la humedad relativa, abundancia de aerosoles, o simplemente,
polvo, pueden dar lugar a cambios mayores que los anteriores. Por todo esto, los
observatorios suelen ofrecer una tabla (curva de extincio´n) que estima la extincio´n
en magnitudes por masa de aire en funcio´n de la longitud de onda.
En nuestro proceso de reduccio´n se ha aplicado esta correccio´n a todos los
objetos aumentando la sen˜al de los espectros en la cantidad calculada a partir de
estas curvas y segu´n la longitud de onda. En alguna campan˜a, al no disponer de
esta curva o ser muy imprecisa, hemos calculado la curva teo´rica a partir de las
expresiones de Hayes y Latham (1975). La curva obtenida suele ser muy parecida
con la ofrecida por algu´n observatorio. La masa de aire suele estar registrada en
las cabeceras de las ima´genes y, en caso contrario se ha calculado a partir de las
coordenadas del objeto, las del observatorio y el momento de observacio´n. Este
ca´lculo tambie´n ha sido necesario para obtener el valor medio en las exposiciones
largas.
Respecto a la extincio´n interestelar, para las estrellas observadas, al ser todas
de la vecindad local, se ha considerado despreciable. Para aplicar la correspondiente
correccio´n a las ima´genes de las galaxias, se ha utilizado la curva promedio publicada
por Savage y Mathis (1979) y los excesos de color E(B-V) obtenidos de los mapas de
Burstein y Heiles (1982). Tan so´lo para la u´ltima campan˜a se utilizaron los excesos
de color de Schlegel et al. (1998) por ser ma´s precisos.
(vii) Correcio´n de distorsio´n S. Cuando observamos un objeto extenso, como
una galaxia, a trave´s de la rendija del espectro´grafo, idealmente toda la luz proce-
dente de cada elemento en la direccio´n espacial deber´ıa quedar alineada a lo largo
de las mismas filas en el detector. En la pra´ctica, debido a la propia configuracio´n
del espectro´grafo y el detector, esto normalmente no es as´ı y es necesario desplazar
ligeramente a lo largo de la direccio´n espacial (columnas) los diferentes espectros.
La forma de hacerlo, es buscar la posicio´n del ma´ximo en cada columna ajustando a
una funcio´n de tipo gaussiana, suavizar los resultados con un polinomio, y desplazar
toda la sen˜al dentro de esa columna lo suficiente para que el ma´ximo, o centro de
la galaxia, coincida con el centro de una fila comu´n para toda la imagen. En la ma-
yor´ıa de las ima´genes el desplazamiento ha sido de un pixel, o fraccio´n de este, para
todo el rango espectral. Hay que sen˜alar que desplazar la sen˜al no es simplemente
trasladar al pixel contiguo una fraccio´n del nu´mero de cuentas proporcional a la
fraccio´n de pixel que queremos desplazar. Por el contrario, hay que tener en cuenta
la discretizacio´n de la sen˜al en pixels, as´ı como el propio perfil espacial, y llevar a
Observaciones y reduccio´n de datos 31
cabo el desplazamiento de una forma optimizada tal y como se describe en Cardiel
(1999). Con este proceso de correccio´n de la curvatura del muestreo espacial, o dis-
torsio´n S, se consigue, por un lado obtener perfiles sime´tricos en cada imagen para
todo el rango espectral (lo que facilitara´ la medida de gradientes), y, por otro, poder
sumar distintas ima´genes de la misma galaxia haciendo coincidir de forma mucha
ma´s precisa la distribucio´n espacial de estas.
(viii) Sustraccio´n del cielo. En cualquier imagen astrono´mica, junto con la luz
procedente del objeto tambie´n se registra la que procede del fondo del cielo. Para el
rango espectral de nuestras observaciones el brillo del cielo es de 21 a 22 magnitudes,
o ma´s brillante segu´n las condiciones de observacio´n (luna, nubes, etc) Esta es una
sen˜al bastante significativa en comparacio´n con el brillo superficial de las galaxias
(21 mag < 〈µ〉e < 25 mag para las dE de este trabajo), e incluso muy superior al
de sus partes ma´s exteriores. De aqu´ı que este paso de la reduccio´n sea tan cr´ıtico,
dado que puede suponer una importante fuente de error sistema´tico.
Para objetos puntuales, como las estrellas, o para galaxias poco extensas en
comparacio´n con la longitud de la rendija (que suele ser de unos cuatro minutos), la
forma de restar el cielo ha sido simplemente estimar su intensidad en los extremos
(en la direccio´n espacial) de la imagen. Para ello se ajusta a un polinomio de bajo
orden (generalmente una recta o una constante) la sen˜al en regiones lo ma´s amplias
posibles para reducir el error, siempre que no este´n contaminadas por la contribucio´n
de la galaxia. Para galaxias ma´s extensas esta sustraccio´n se hace ma´s delicada y,
segu´n el caso, varios pasos adicionales se han considerado para optimizar el proceso.
En la mayor´ıa de las ocasiones se ha ajustado el perfil fotome´trico de la galaxia a una
ley r1/4 (perfil de de Vaucoleurs) para estimar que sen˜al de la galaxia se recibe en
los extremos de la image´n. En algunas casos tambie´n se ha estimado el nivel de cielo
en una imagen a partir de otra (o varias) menos contaminada, pro´xima en posicio´n
y en el tiempo, escalando al tiempo de exposicio´n. Este paso es bastante impreciso
por las ra´pidas variaciones, tanto temporales como espaciales, que puede mostrar
el brillo del cielo. Sin embargo se hace imprescindible en ima´genes como las que
contienen las galaxias NGC 5846 y NGC 5846A (observadas simulta´neamente), sin
ninguna regio´n en la que poder estimar el nivel del cielo. Para estimar con precisio´n
que contribuccio´n de la galaxia existe en las zonas de la imagen que consideramos
como cielo, es importante considerar el efecto del perfil instrumental (es decir, la
forma en que se distribuye la luz procedente de una zona de la galaxia, como, por
ejemplo, el nu´cleo, sobre toda la superficie del detector). En la primera campan˜a
pudimos medir este perfil instrumental gracias a unas ima´genes de una la´mpara de
continuo tomadas a trave´s de una ma´scara con una abertura perpendicular a la
rendija de 1.5′′ de anchura. Tras deconvolucionar el perfil espacial de las galaxias
con este perfil instrumental pudimos estimar que, por ejemplo, de la sen˜al medida
a unos 25′′ del centro (segu´n cada caso) tan so´lo el 90% procede de esa regio´n de la
galaxia, siendo la contaminacio´n procedente del centro de un 1.4%. O que, entre la
luz dispersa, procedente de toda la galaxia, recibida en una zona a 10′′ y la recibida
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a 50′′ puede haber una diferencia equivalente al 2% de la sen˜al del cielo. Todas estas
variaciones no se pueden corregir por tratarse de efectos bidimensionales (so´lamente
tenemos en el mejor de los casos informacio´n en la dimensio´n espacial), aunque se
pudo comprobar que so´lo afectan significativamente a las medidas en los extremos
de la galaxia, suponiendo, en esos casos, variaciones de hasta el 3% en los ı´ndices
espectrales.
(ix) Calibracio´n en flujo. Para el estudio que se ha llevado a cabo no es necesario
hacer una calibracio´n absoluta en flujo. Sin embargo, las caracter´ısticas espectrales
que queremos medir son sensibles a la forma o pendiente del continuo, y la respues-
ta o sensibilidad del detector (realmente de toda la configuracio´n: telescopio, o´ptica
del espectro´grafo, dicroico, etc) var´ıa con la longitud de onda. Para realizar una
calibracio´n relativa en flujo en todas las campan˜as se han observado varias estrellas
esta´ndares espectrofotome´tricas de las librer´ıas de Massey et al. (1988) y Oke (1990).
Para obtener la curva de respuesta en flujo hemos dividido los espectros observados
de estas estrellas por los tabulados en la literatura. El cociente se ha suavizado me-
diante el ajuste de splines para evitar las zonas ocupadas por las l´ıneas de absorcio´n
propias de estas estrellas, as´ı como las irregularidades de pequen˜a escala. Cuando se
dispon´ıa de espectros de varias esta´ndares se han promediado sus correspondientes
curvas de respuesta, aprovechando adema´s las diferencias entre ellas para estimar
el error en las medidas procedente de la calibracio´n en flujo. Este ajuste una vez
normalizado a la unidad sera´ el que utilicemos como curva de respuesta en flujo.
(x) Extraccio´n de los espectros finales. A la hora de extraer los espectros in-
dividuales de las ima´genes hemos de distinguir tres distintas situaciones. Para las
estrellas se han sumado siempre el numero impar de filas centrales que mejor relacio´n
sen˜al-ruido proporcionaba. Para las galaxias, por un lado se extrajo lo que conside-
ramos el espectro central, que corresponde a una abertura central de 4′′, sumando
los espectros necesarios. Para las dos ultimas campan˜as este espectro central viene
dado por la propia anchura de las fibras, es decir 2.7′′. Por otro lado, con objeto de
medir gradientes en las galaxias de las cuatro primeras campan˜as, se extrajeron los
espectros individuales (una so´la fila) a lo largo del radio, sumando tantas filas como
fueran necesarias para garantizar una relacio´n sen˜al-ruido mı´nima de 15.
Un caso particular son las ima´genes en las que tenemos simultaneamente las
dos galaxias, NGC 5846 y su compan˜era compacta NGC 5846A que se encuentra tan
so´lo a 40′′ hacia el sur y, por tanto, inmersa en ella. Para poder extraer los espectros
de la galaxia compacta se asumio´ que la gigante es sime´trica respecto de su nu´cleo
y se resto´, en la zona donde se encuentra NGC 5846A, la contribucio´n de NGC 5846
toma´ndola de una regio´n equidistante en el lado norte.
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2.3.2. Observaciones Wyffos
Como ya se ha mencionado, las dos ultimas campan˜as de observacio´n se lleva-
ron a cabo con el espectro´grafo multiobjeto de fibras o´pticas que toma las ima´genes
en el foco primario del telescopio William Herschel de 4.2 metros. A diferencia de
las ima´genes obtenidas con los espectro´grafos de rendija larga, en las que se obten´ıa
el espectro de distintas regiones de un u´nico objeto, ahora tenemos en cada ima-
gen decenas de espectros de distintos objetos (o de cielo) procedentes de regiones
circulares de 2.7′′ de dia´metro.
La reduccio´n de estas ima´genes multiespectro conlleva algu´n paso adicional,
como el conocer las transmisiones relativas de las distintas fibras o el vin˜eteo segu´n
las posiciones de e´stas, el sustraer la luz dispersa producida por un espectro y que
puede afectar a los contiguos, la distinta calibraccio´n en longitud de onda para cada
espectro o el simple proceso de identificar cada espectro en la imagen con la corres-
pondiente fibra, es decir con el objeto observado. Por todo esto, se opto´ por utilizar
wyf-red, un programa confeccionado expresamente para la extraccio´n de los espec-
tros multifibras generados por Wyffos. Se trata de una tarea de Iraf que aprovecha
otros procedimientos ya existentes para algunos pasos de la reduccio´n y lleva a cabo
el proceso de extraccio´n de espectros teniendo en cuenta las peculiaridades de este
espectro´grafo. Wyf-red permite llevar a cabo todo el proceso de forma automa´tica o
ir paso a paso para examinar los resultados intermedios. En cualquier caso, adema´s
de la imagen con los espectros de las galaxias, necesita como entrada las ima´genes
de bias, flats, arcos de comparacio´n y exposiciones dedicadas al cielo para medir la
transmisio´n de cada fibra.
El primer paso de wyf-red es restar el valor de bias, tomandolo de las zonas
de overscan. Tambie´n se puede restar una imagen de bias (promediada a partir
de varias), pero en estas campan˜as no se aprecia ninguna estructura que lo haga
necesario. El paso siguiente, y uno de los ma´s cr´ıticos, es trazar las aperturas o definir
la localizacio´n de cada espectro (posicio´n, anchura y su distorsio´n en la direccio´n
espectral). Para esto se utiliza cualquier imagen con bastante sen˜al y, en nuestro
caso, hemos utilizado los flats de crepu´sculo. Una vez definidas las aperturas, y a
partir de la sen˜al que hay entre estas, se estima la contribucio´n de luz dispersa y,
ajusta´ndola con splines a una superficie suave, se resta de toda la imagen.
Despue´s hay que calibrar los distintos efectos multiplicativos que afectan a la
sen˜al recibida. Estos incluyne por un lado, al perfil instrumental del espectro´grafo y
las variaciones pixel a pixel de sensibilidad del detector que, se calculan a partir de
ima´genes de flats de la´mpara. Por otro lado, para medir la transmisio´n relativa de
cada fibra y el vin˜eteo segu´n su posicio´n ma´s o menos cerca del borde del campo de
visio´n, se utilizan las ima´genes en las que, desplaza´ndonos ligeramente de la posicio´n
de las galaxias, so´lo se ha observado cielo. Con ambos factores se obtiene una imagen
respuesta, normalizada a la unidad, con la que corregir las ima´genes de objetos.
A continuacio´n se podr´ıan extraer los espectros unidimensionales, simplemente
sumando la sen˜al de los seis o siete pixels que tiene de ancho cada apertura. Sin
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embargo, wyf-red utiliza un me´todo de extraccio´n optimizada que asigna ma´s peso
a los pixels con mayor sen˜al, mejorando as´ı la relacio´n sen˜al-ruido final. Adema´s, en
este mismo proceso, y a partir de la sen˜al de los pixels del entorno, se puede estimar
si en alguno de ellos tenemos un exceso debido a la presencia de un rayo co´smico y
corregirlo.
Para calibrar en longitud de onda, y una vez extra´ıdos los espectros de las
ima´genes de la la´mpara de argo´n, wyf-red ofrece diferentes formas de identificar las
l´ıneas en ellos. La primera es totalmente automa´tica y la desechamos porque en la
pra´ctica no funciona bien, debido a la forma particular con que se alinean las fibras
en el detector (las fibras se agrupan en 3 diferentes grupos con desplazamientos
sistema´ticos en longitud de onda). La segunda opcio´n, que es la utilizada en nuestro
caso, da la posibilidad de identificar manualmente las l´ıneas en uno o varios espectros
y permite que el resto se haga de forma automa´tica con la informacio´n facilitada
en los primeros. Esta opcio´n funciona suficientemente bien, au´n teniendo en cuenta
que incluso dentro de cada uno de estos tres grupos de longitudes de onda hay otro
desplazamiento provocado por la propia distorsio´n o´ptica de la ca´mara (del orden
de 1–2 A˚). Una tercera opcio´n permitir´ıa identificar manualmente las l´ıneas en cada
uno de los espectros, si fuera necesario.
La sustraccio´n de la contribuccio´n del fondo de cielo en cada fibra se puede
calcular a partir de otra exposicio´n, tomada justo antes o despue´s, en la que se ha
movido ligeramente el telescopio. Esta forma de hacerlo tiene la ventaja de que se
esta´ estimando el cielo con las mismas fibras que se han usado para cada galaxia. Sin
embargo, tanto las propias variaciones temporales del brillo del cielo, como la posi-
bilidad de que alguna de las fibras pueda estar contaminada por otro objeto de´bil
y junto con el hecho de que supone un uso de tiempo oscuro que puede utilizarse
mejor para observar galaxias, desaconsejan el hacerlo as´ı. En nuestras campan˜as
preferimos calcular el cielo a partir de medidas simulta´neas, posicionando las fibras
no usadas en las galaxias en regiones de cielo. En general se utilizaron unas 40 fibras
para recoger la sen˜al del cielo en cada exposicio´n, por lo que la estad´ıstica de ellas
permitio´ desechar las que se desviaban significativamente de la media. De esta ma-
nera se ahorra bastante tiempo, ya que so´lo es necesario hacer una u´nica exposicio´n
de cielo durante la campan˜a, para conocer las respuestas relativas de las fibras y
poder escalar el cielo promedio al nivel adecuado para cada una.
Una vez extra´ıdos los espectros de galaxias y de estrellas fueron necesarios
algunos pasos adicionales para completar la reduccio´n en una forma similar a la de
las otras cuatro campan˜as. Tal y como se ha comentado, tanto los rangos espectrales
como los valores de dispersio´n medidos, son ligeramente distintos para cada apertu-
ra. Por lo tanto fue necesaria la modificacio´n de los espectros para tener todos con
la misma dispersio´n y longitud de onda inicial. Tambie´n hubo que obtener la curva
de respuesta del detector en funcio´n de la longitud de onda, a partir de las estre-
llas esta´ndares espectrofotome´tricas observadas, para la correspondiente calibracio´n
relativa en flujo.
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El inconveniente de este proceso de reduccio´n, frente al de las observaciones
de rendija larga, es que no se generan espectros de errores. Para subsanarlo hicimos
que en el proceso de extraccio´n de cada espectro, wyf-red generara dichos espectros,
asignando a cada pixel una varianza:
σ2 =
(
RN
g
)2
+
S
g
+ (pS)2 (2.2)
donde RN es el ruido de lectura, S es la sen˜al en ese pixel del espectro extra´ıdo, g es
la ganancia y p es un factor proveniente del patro´n de ruido que suponen las varia-
ciones pixel a pixel de la sensibilidad del detector y que se obtiene a partir de los flats
de la´mpara. Tra´s las pruebas necesarias, se comprobo´ que estos espectros de errores
son similares a los generados con RED
uc
mE hasta el paso previo a la sustraccio´n del
cielo. Para introducir el error en dicha sustraccio´n, se sumaron cuadra´ticamente con
el ruido del espectro de cielo promedio utilizado (calculado como la ra´ız cuadrada
de su sen˜al dividido por la ra´ız cuadrada del nu´mero de fibras utilizado).
Una vez llevados a cabo cada uno de los pasos de la reduccio´n, descritos en
los parrafos anteriores, ya se dispone de los espectros extraidos de estrellas y ga-
laxias, as´ı como de los correspondientes de errores, para poder medir en ellos las
caracter´ısticas espectrales y obtener los datos necesarios, que nos permitan realizar
el ana´lisis que se describe en el siguiente cap´ıtulo.
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Cap´ıtulo 3
Ana´lisis de los espectros y
obtencio´n de datos
En este cap´ıtulo se describe el proceso de medida de velocidades radiales y
dispersio´n de velocidades, y de los ı´ndices de intensidad de l´ıneas. En la primera
seccio´n se aborda la cinema´tica de las poblaciones estelares, midiendo sus veloci-
dades tanto en las regiones centrales como a lo largo del radio. En el siguiente se
miden los ı´ndices en los espectros de las estrellas observadas en cada campan˜a y se
detalla el ana´lisis realizado con ellos, para obtener la informacio´n necesaria que nos
permitira´ posteriormente transformar a un sistema esta´ndar como es el de Lick/IDS,
las medidas de estos ı´ndices en las galaxias. En las secciones 3 y 4 se obtienen las
medidas de los ı´ndices en las regiones centrales de las galaxias y a lo largo de su
radio respectivamente.
3.1. Cinema´tica
Para caracterizar la dina´mica de una galaxia el´ıptica es necesario analizar la
funcio´n de distribuccio´n de las velocidades estelares a lo largo de la l´ınea de visio´n,
la cual se puede obtener a partir de la comparacio´n del espectro de la galaxia con
espectros t´ıpicos de su poblacio´n estelar. Generalmente, el problema se reduce a
calcular los primeros momentos de dicha funcio´n de distribucio´n. En particular el
primer y segundo momento representan, respectivamente, la velocidad radial media
de todo el sistema y la dispersio´n de velocidades de las estrellas que lo componen.
Para calcular dichos momentos se pueden utilizar me´todos que hacen correla-
cio´n cruzada entre los espectros de galaxia y estrellas (Tonry y Davies 1979) o que
comparan estos en el espacio de Fourier (Sargent et al. 1977). Aunque todos ellos son
similares, sus diferencias hacen que unos u otros sean ma´s sensibles o eficaces segu´n
detalles de los espectros, como son su ruido, muestreado, resolucio´n espectral, etc.
En este trabajo se ha utilizado el programa movel del paquete RED
uc
mE, desarrollado
a partir de los algoritmos descritos en Gonza´lez (1993). Este programa pone especial
cuidado en la combinacio´n previa de los espectros estelares ma´s adecuados para su
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comparacio´n con el de la galaxia, as´ı como en la estimacio´n de los errores en los
valores finales.
Movel se basa en el hecho de que, en el espacio de velocidades, el espectro ob-
servado de una galaxia G(λ) es la convolucio´n del espectro integrado de la poblacio´n
estelar S(λ) con la funcio´n de ensanchamiento B(vr) que describe la distribucio´n
de sus velocidades radiales, convolucionado a su vez, con la funcio´n respuesta del
instrumental de observacio´n I(vr ). A esta relacio´n hay que an˜adir el ruido inherente
al propio proceso de observacio´n. Por lo tanto:
G = I ⊙ S ⊙ B +Ruido (3.1)
Como en cada campan˜a se han observado suficiente nu´mero de estrellas de
distintos tipos espectrales con la misma configuracio´n instrumental, con una combi-
nacio´n adecuada de sus espectros se puede obtener una aproximacio´n muy realista
de la convolucio´n T = S⊙I. De esta forma, y considerando que la convolucio´n en el
espacio de Fourier es un producto, podemos expresar la transformada de la funcio´n
de ensanchamiento como :
B˜ = G˜/T˜ +Ruido (3.2)
Si asumimos que la distribucio´n de velocidades radiales de las estrellas esta´ bien
caracterizada por una distribucio´n normal de velocidad media v0 y dispersio´n σ, la
funcio´n de ensanchamiento B(vr ) = γ exp((vr − v0 )2/2σ2 ) tendra´ una transformada
de Fourier:
B˜(ν) = γ exp(2πiv0ν) exp(−2π2σ2ν2), (3.3)
donde γ representa la intensidad de las l´ıneas espectrales de la galaxia en compara-
cio´n con la combinacio´n de espectros estelares.
Para obtener los tres para´metros v0, σ y γ, bastar´ıa con minimizar la funcio´n
X 2 ≡
∫
(G˜ − T˜ B˜)2 dν, (3.4)
pero, en la pra´ctica, hay limitaciones importantes que considerar. La ma´s evidente
de ellas es que los espectros cubren un rango espectral limitado y que, adema´s, no
son una funcio´n continua, si no que esta´n discretizados segu´n el taman˜o del pixel y
la dispersio´n espectral. Por tanto, tendremos que utilizar la transformada de Fourier
discreta que, aunque cumple los teoremas de forma ana´loga, tan so´lo es una aproxi-
macio´n a la transformada de Fourier continua.
Para llevar a cabo estos ca´lculos, primero hemos de poner en escala logar´ıtmica
en longitud de onda tanto el espectro de la galaxia como el de la combinacio´n de
estrellas (ver figura 3.1). A continuacio´n, dando unos valores iniciales de v0, σ y
γ se obtiene B que, al convolucionarla con T proporciona un primer modelo del
espectro de la galaxiaM≡ T ⊙B. Usando este modelo se interpolan entonces en el
espectro observado de la galaxia tanto las l´ıneas de emisio´n, como posibles residuos
de l´ıneas de cielo intensas. A continuacio´n el espectro de la combinacio´n de estrellas,
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Figura 3.1: Algunas de las gra´ficas producidas por movel en el proceso de medida de
los primeros momentos de la funcio´n de ensanchamiento. En a) se muestran el espectro
de la galaxia (rojo) y los de ocho estrellas (verde) de distintos tipos espectrales que se
suministran al programa. En b) esta´n en escala logar´ıtmica el espectro de la galaxia,
el de la combinacio´n o´ptima de estrellas y el modelo creado (azul) al convolucionar el
anterior con la funcio´n de ensanchamiento. En c) se muestran los tres espectros anteriores
normalizados despue´s de eliminar la forma del continuo. En d) se observa el resultado
despue´s de multiplicar por un filtro campana de coseno. En e) se representan los espectros
de potencias de galaxia (rojo) y modelo (azul), y el filtro de Wiener (amarillo) utilizado.
En f) se muestra el ajuste obtenido entre galaxia y modelo, en el panel inferior, y sus
residuos a la misma escala, en el superior
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el de la galaxia y el del modelo obtenido se ajustan a un polinomio de bajo orden
y se dividen por el, con el fin de normalizarlos y eliminar las diferencias de baja
frecuencia derivadas de sus distintos continuos. Posteriormente, y para evitar los
problemas de las discontinuidades en los bordes, se multiplican por una campana de
coseno. Una vez calculadas las transformadas de los espectros de galaxia es necesario
modificar los espectros de potencias para las frecuencias ma´s altas y ma´s bajas. Por
un lado, las altas freuencias esta´n claramente afectadas por el ruido y la forma en
que dependen de este var´ıa con la dispersio´n de velocidades y la relacio´n sen˜al/ruido.
Para eliminar dicho ruido se aplica una funcio´n de pesos segu´n la frecuencia (filtro
de Wiener, ver figura 3.1 e ):
W (k) =
|G˜(k)|2
|G˜(k)|2 + |N˜ (k)|2 (3.5)
donde |G˜(k)|2 es la amplitud del espectro de potencias de la galaxia y |N˜ (k)|2 el
del ruido. Esta u´ltima se calcula a partir de la diferencia media, en la zona de altas
frecuencias, entre el espectro de potencias de la galaxia y el de la combinacio´n de
estrellas (T ) una vez ensanchado . Adema´s, para que el filtro sea ma´s suave, en lugar
de |G˜(k)|2 se utiliza un ajuste gaussiano al espectro de potencias de T , ensanchado
con la dispersio´n de velocidades estimada. De forma pra´ctica, el filtro permite cortar
a partir de las frecuencias donde el ruido empieza a ser comparable a la sen˜al.
En el extremo de bajas frecuencias es cr´ıtico elegir un corte adecuado, ya que
la informacio´n para conocer el ensanchamiento se encuentra principalmente en las
frecuencias bajas y medias. Pero a su vez, estas bajas frecuencias son las ma´s sensi-
bles a diferencias entre los espectros de la galaxia y el de la combinacio´n de estrellas
que puedan quedar por no haber corregido completamente su correspondientes con-
tinuos. Por consiguiente, adema´s de aplicar el filtro de Wiener, se le da un peso cero
a los primeros nu´meros de onda de Fourier ma´s bajos (t´ıpicamente 3).
En resumen, la funcio´n a minimizar es:
X 2 ≡
N−1∑
k=0
W (k) |G˜(k)− T˜ B˜(k)|2 (3.6)
Sin embargo, podemos comprobar que si en (3.6), en lugar del espectro de la
galaxia G, damos de entrada el espectro modelo M obtenido con una funcio´n de
ensanchamiento de la que se conocen sus para´metros (v0, σ y γ), el resultado del
proceso no coincide exactamente con la funcio´n original. Esta diferencia (M˜− T˜ B˜)
puede considerarse como un error sistema´tico aditivo derivado de las limitaciones de
la transformada de Fourier discreta, y se le aplicara´ a la tranformada de la galaxia
(G˜) antes de introducirla en (3.6).
Una de las principales ventajas de movel es que calcula la combinacio´n lineal
de espectros estelares que mejor ajusta al de la galaxia. Esto se realiza de forma
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Tabla 3.1: Nu´mero de estrellas y tipos espectrales utilizados, para medir las velocidades
radiales y dispersio´n de velocidades. En las dos u´ltimas filas se muestra el taman˜o de la
regio´n a la que corresponde el espectro central de las galaxias y la escala espacial calculada
considerando un mo´dulo de distancia para Virgo de (M −m) = −30,94, (Fouque´ et al.
2001).
Campan˜as
1 3 4 5 6
1 F0 V 1 F9 V 1 G8 V 1 K0 III 1 A2 V
2 F5-8 V 1 G8 III 1 K0 V 2 F9-G0 V
3 G0-2 V 1 K0 III 1 G8 III 1 G5 V
2 K7-M0 V 1 K2 III 1 G9 III 2 K0-2 V
1 G5 III 2 K0 III 2 G8 III
3 G8 III 1 K4 III 4 K0-1 III
5 K0-1 III 2 K2-3 III
1 K5 III 1 K7 III
3.97′′ 4.5′′ 3.9′′ 2.7′′ 2.7′′
297 pc 336 pc 291 pc 202 pc 202 pc
iterativa a partir del espectro de la galaxia, de los espectros de las estrellas que se le
facilitan y de unos valores iniciales de velocidad radial y dispersio´n de velocidades.
Buscando la combinacio´n o´ptima de estrellas se consigue que los valores de v0 y σ
de salida vayan convergiendo con los de entrada. En todas las campan˜as el margen
de convergencia se fijo en 0.5 km/s.
Una vez obtenidos, tanto la combinacio´n o´ptima de espectros estelares como
la velocidad radial y dispersio´n de velocidades finales, movel calcula los errores en
estos para´metros. Para ello, a partir de los correspondientes espectros de errores de
la galaxia y de las estrellas, se realizan simulaciones de Monte Carlo y se calculan
para cada una de ellas, nuevos valores de v0 y σ. Las desviaciones en las soluciones
proporcionan estimaciones del error en la velocidad radial y dispersio´n de velocida-
des.
3.1.1. Valores centrales
Con el me´todo descrito en el apartado anterior se midieron la velocidad radial
y la dispersio´n de velocidades en el centro de las galaxias de la muestra. Como centro
de las galaxias se toma el espectro correspondiente a alrededor de los 4 arcosegundos
centrales para las cuatro primeras campan˜as o el espectro correspondiente a los 2,7′′
centrales, que es el campo de visio´n de las fibras utilizadas en las dos u´ltimas. El
taman˜o angular y su correspondiente escala espacial se dan en las dos u´ltimas filas
de la tabla 3.1. La escala espacial es la correspondiente a la distancia a la que se
encuentra el cu´mulo de Virgo al que pertenecen la mayoria de las galaxias de la
muestra (Fouque´ et al. 2001).
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Tabla 3.2: Valores de la velocidad radial helioce´ntrica y dispersio´n de velocidades corres-
pondientes al centro de las galaxias, con sus respectivos errores, en la quinta y sexta
columna. En la primera se dan los nombres de las galaxias y en la segunda su nu´mero
como miembro del cu´mulo de Virgo cuando pertenecen a e´l. En la tercera columna se in-
dica en que campan˜a han sido observadas, donde 4b y 4r hacen referencia al brazo azul y
al rojo, respectivamente, de la cuarta campan˜a. La cuarta columna muestra el para´metro
de intensidad de las l´ıneas obtenido en el ajuste con movel.
Galaxia VCC campan˜a γ vo σo
NGC2694 4b 0.769 ± 0.007 5022.2 ± 1.9 137.6 ± 3.4
4r 0.892 ± 0.008 5034.2 ± 1.7 142.7 ± 1.6
NGC3605 3 1.002 ± 0.005 636.2 ± 0.5 87.6 ± 0.8
NGC3641 4b 0.833 ± 0.007 1707.3 ± 3.6 165.4 ± 3.9
4r 0.809 ± 0.005 1757.2 ± 1.2 170.8 ± 1.8
NGC4374 763 5 0.785 ± 0.006 982.6 ± 3.2 251.2 ± 2.2
6 1.066 ± 0.004 992.0 ± 1.5 287.7 ± 1.6
NGC4387 828 5 0.915 ± 0.011 503.5 ± 2.3 77.8 ± 3.3
6 1.105 ± 0.005 514.6 ± 0.8 89.0 ± 1.4
NGC4406 881 5 0.735 ± 0.006 −334.3 ± 1.6 160.4 ± 3.0
6 1.036 ± 0.003 −294.7 ± 0.8 232.7 ± 1.1
NGC4415 929 1 0.814 ± 0.017 917.0 ± 1.6 42.7 ± 4.2
NGC4431 1010 1 0.770 ± 0.014 931.3 ± 1.9 41.9 ± 4.0
NGC4435 1030 5 0.918 ± 0.009 789.6 ± 1.6 135.0 ± 2.4
6 1.152 ± 0.004 729.7 ± 0.9 157.1 ± 1.1
NGC4436 1036 5 0.870 ± 0.016 1100.2 ± 2.5 33.8 ± 15.0
NGC4464 1178 4b 0.886 ± 0.004 1199.4 ± 1.2 140.8 ± 1.9
4r 0.943 ± 0.004 1252.5 ± 0.9 128.7 ± 1.0
NGC4467 1192 4b 0.825 ± 0.008 1358.4 ± 2.4 53.8 ± 5.1
4r 0.859 ± 0.006 1394.4 ± 2.4 51.4 ± 1.1
NGC4486B 1297 4b 0.901 ± 0.003 1511.8 ± 1.5 181.8 ± 1.9
4r 0.842 ± 0.004 1548.6 ± 1.0 192.3 ± 1.3
NGC4489 1321 1 0.907 ± 0.007 961.3 ± 1.0 51.1 ± 1.8
NGC4515 1475 3 0.919 ± 0.005 946.8 ± 0.5 77.6 ± 0.8
NGC5846 1 0.818 ± 0.008 1709.6 ± 3.4 248.8 ± 3.5
NGC5846A 1 0.766 ± 0.006 2231.4 ± 2.1 199.0 ± 2.7
4b 0.821 ± 0.010 2179.6 ± 4.0 182.4 ± 6.8
4r 0.820 ± 0.011 2226.1 ± 2.7 184.8 ± 3.6
IC767 32 1 0.658 ± 0.010 1883.8 ± 1.1 30.1 ± 2.6
4b 0.575 ± 0.035 1833.0 ± 16.8 51.2 ± 31.5
4r 0.962 ± 0.036 1829.2 ± 3.6 17.5 ± 16.3
IC794 1073 1 0.847 ± 0.016 1926.7 ± 1.6 41.1 ± 3.2
5 0.985 ± 0.015 1876.3 ± 3.1 60.2 ± 10.2
IC3303 781 5 0.546 ± 0.015 −420.7 ± 19.7 0.8 ± 16.1
6 0.779 ± 0.024 −382.1 ± 7.6 43.9 ± 12.2
IC3331 870 5 0.624 ± 0.055 1191.3 ± 36.1
IC3363 965 5 0.664 ± 0.047 777.1 ± 15.8
IC3393 1122 1 0.812 ± 0.019 470.9 ± 2.3 25.0 ± 7.6
IC3443 1348 5 0.670 ± 0.014 1726.0 ± 4.6 51.3 ± 15.5
IC3457 1386 5 0.601 ± 0.097 1278.1 ± 49.3
IC3475 1448 5 0.748 ± 0.150 2214.8 ± 71.1
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Tabla 3.2: (continuacio´n)
Galaxia VCC campan˜a γ vo σ
IC3492 1499 5 0.525 ± 0.098 −569.2 ± 98.6 86.6 ± 15.2
UGC7436 543 1 0.756 ± 0.014 988.0 ± 2.2 35.0 ± 4.1
VCC753 753 5 1.680 ± 0.285 790.0 ± 87.4
VCC765 765 5 0.650 ± 0.077 916.1 ± 43.8
VCC815 815 6 1.039 ± 0.226 −725.7 ± 76.0
VCC823 823 5 0.678 ± 0.045 1682.8 ± 14.2 82.8 ± 37.1
VCC833 833 5 0.855 ± 0.277 709.6 ± 69.7
6 0.495 ± 0.069 720.7 ± 67.0
VCC844 844 6 0.963 ± 0.010 25.4 ± 1.6 33.5 ± 5.0
VCC846 846 5 0.752 ± 0.119 −584.0 ± 84.0
6 0.746 ± 0.060 −548.1 ± 13.6
VCC854 854 5 0.471 ± 0.188 639.6 ± 117.5
6 0.859 ± 0.167 519.0 ± 70.4
VCC871 871 5 0.751 ± 0.145 1327.7 ± 109.1
6 0.494 ± 0.067 1366.9 ± 47.7
VCC872 872 5 0.536 ± 0.164 1231.6 ± 199.9
6 0.408 ± 0.278 1225.0 ± 99.2
VCC882 882 5 0.518 ± 0.034 941.3 ± 25.5
6 0.684 ± 0.029 944.7 ± 6.7 34.7 ± 22.5
VCC916 916 5 0.982 ± 0.022 1259.1 ± 5.3 35.3 ± 13.0
6 1.047 ± 0.022 1299.7 ± 2.3 48.9 ± 8.6
VCC1035 1035 5 0.546 ± 0.091 115.0 ± 197.5
VCC1040 1040 6 0.802 ± 0.051 −380.5 ± 20.7
VCC1148 1148 4b 0.836 ± 0.017 1360.8 ± 4.7 59.0 ± 11.9
4r 0.855 ± 0.013 1429.4 ± 1.4 30.5 ± 3.2
VCC1389 1389 5 0.466 ± 0.057 868.0 ± 22.1 54.6 ± 34.9
VCC1414 1414 5 0.440 ± 0.060 174.6 ± 28.4
VCC1491 1491 5 0.871 ± 0.018 1946.1 ± 3.7 72.7 ± 9.7
VCC1539 1539 5 0.892 ± 2.111 1470.7 ± 145.0
VCC1627 1627 4b 0.838 ± 0.009 232.9 ± 2.4 56.2 ± 4.5
4r 0.988 ± 0.007 300.4 ± 1.0 39.3 ± 1.8
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NGC3641(azul) NGC3641(rojo)
VCC763(camp.5) VCC828(camp.5)
VCC763(camp.6) VCC828(camp.6)
Figura 3.2: Comparacio´n de los modelos creados con la combinacio´n o´ptima de espectros
estelares con los espectros centrales de las galaxias. En el panel superior de cada gra´fica
se muestran, con la misma escala, los residuos de los ajustes.
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Figura 3.3: Comparacio´n de la dispersio´n de los valores (σrms) de dispersio´n de velocidades
medidos en una misma galaxia con la esperada (σrms) a partir de los errores en cada una
de las medidas.
En la misma tabla se indican tambie´n cua´ntas estrellas se han utilizado para
calcular la combinacio´n o´ptima, as´ı como sus tipos espectrales. En la segunda cam-
pan˜a (INT95) no se midieron las velocidades en las galaxias porque la muestra era
parte de la primera (INT94) y, adema´s, porque los espectros eran de peor calidad.
En la tabla 3.2 se muestran la dispersio´n de velocidades central y las veloci-
dades radiales helioce´ntricas de las galaxias. Los valores tabulados son los corres-
pondientes a todos los espectros en los que ha sido posible medir con confianza
estas velocidades. En otros casos no ha sido posible, bien por tener baja relacio´n
sen˜al/ruido en los espectros de las galaxias o por no contar con la suficiente muestra
de espectros estelares. Como se aprecia en la tabla, hay algunos casos en que la
calidad de las observaciones ha permitido medir la velocidad radial, pero no obtener
la dispersio´n de velocidades con un mı´nimo de garant´ıa.
En la figura 3.2 se muestran algunos ejemplos representativos de los ajustes
obtenidos al medir las velocidades y en el ape´ndice A1 se representan todas las ga-
laxias en que ha sido posible efectuar estas medidas. En el panel inferior de cada
gra´fica se muestran los ajustes entre los espectros centrales de las galaxias y los mo-
delos creados con la combinacio´n de espectros estelares, desplazados y ensanchados
con las respectivas velocidad radial y dispersio´n de velocidades medidas, mientras
que en el panel superior se representan los residuos de estos ajustes.
Como se puede ver en la tabla 3.2, para algunas galaxias contamos con medidas
repetidas. Cuando se compara (fig. 3.3) la dispersio´n de los distintos valores obteni-
dos para una misma galaxia (σrms), en diferentes campan˜as o en diferentes rangos
espectrales de una misma campan˜a, con la que se esperar´ıa a partir de los errores
obtenidos para cada medida (σ[esp]), se comprueba que la primera es generalmente
mayor. Lo cual nos indica que el error de cada medida es realmente mayor que el
que obtenemos con el proceso descrito anteriormente. Un factor muy importante
en este proceso es, con que precisio´n somos capaces de reproducir el espectro de la
galaxia, lo cual depende de cuantos espectros estelares se dispone y de la variedad
de sus tipos espectrales. Un claro ejemplo lo tenemos en los cuatro paneles inferiores
de la figura ??figuremovelfits) en los que se muestran los ajustes al espectro de las
galaxias VCC 763 y VCC 828 en la campan˜a 5, en la que solo hay una estrella de
comparacio´n, y en la campan˜a 6 que se cuenta con 15 estrellas de distintos tipos
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Tabla 3.3: Angulos de posicio´n (desde el Norte hacia el Este) en que se situo´ la rendija
del espectro´grafo para observar cada galaxia a lo largo de su eje mayor.
Galaxia A.P. Galaxia A.P. Galaxia A.P.
NGC2694 180 NGC4486B 90 IC794 105
NGC3605 17 NGC4489 160 IC3393 133
NGC3641 60 NGC4515 0 UGC7436 300
NGC4415 6 NGC5846 77 VCC1148 170
NGC4431 182 N5846+N5846A 182 VCC1627 164
NGC4464 146 NGC5846A 40
NGC4467 99 IC767 75
espectrales (ver tabla 3.1).
3.1.2. Curvas de rotacio´n y perfiles de dispersio´n de veloci-
dades
La ventaja de las observaciones con rendija larga es que permiten estudiar
las poblaciones estelares y su cinema´tica, no so´lo en el centro de las galaxias, si
no tambie´n a lo largo del radio. De forma general, al realizar las observaciones se
situo´ la rendija a lo largo del eje mayor de las galaxias (ver tabla 3.3), salvo en
el caso de NGC 5846 y NGC 5846A para las que se situo´ la rendija en el a´ngulo
correspondiente para observarlas simulta´neamente.
En principio, la situacio´n ideal ser´ıa aprovechar al ma´ximo la resolucio´n espa-
cial para tener lo mejor muestreados posible los perfiles de las galaxias. Pero en la
pra´ctica estamos limitados, tanto porque las galaxias de este trabajo son bastante
de´biles, como por la propia disminucio´n del brillo superficial a medida que nos ale-
jamos de su centro. Por ambas razones, no siempre se tiene suficiente sen˜al en el
espectro extra´ıdo de una sola fila de la imagen como para medir las caracter´ısticas
que nos interesan. Por esto, al extraer los espectros a distintas distancias del centro
de cada galaxia se sumaron el nu´mero de filas necesarias para tener una mı´nima
calidad. El crite´rio seguido fue sumar el suficiente nu´mero de espectros para que la
relacio´n sen˜al/ruido permitiera medir los ı´ndices espectrales con errores inferiores
al 10% (Cardiel et al. 1998) . Como se vera´ en el pro´ximo apartado, esto implica
una S/N(porA˚) ≥ 10 para los ı´ndices moleculares (Mg1, Mg2) y S/N ≥ 15 para
los ı´ndices ato´micos (Mgb, Hβ , Fe52, . . . ). Para todas las galaxias, la mayor´ıa de
los espectros individuales cumpl´ıan este requisito y, tan so´lo los dos o tres espectros
extraidos en los extremos, son suma de varios.
Una vez adoptado este criterio, sobre los espectros extra´ıdos se midieron las
velocidades radiales y dispersio´n de velocidades. Esto se llevo´ a cabo siguiendo el
mismo me´todo que para el centro de las galaxias. Pero ahora se utilizo´ directamente
la combinacio´n o´ptima de espectros estelares que se obtuvo al medir los valores
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Figura 3.4: Velocidades radiales, dispersiones de velocidades, ajuste de estas a un po-
lino´mio de segundo orden y valores de γ medidos a lo largo del eje mayor de la galaxia
NGC 4415. Los circulos vacios y rellenos representan los valores medidos a cada lado de
la galaxia.
centrales.
Puesto que los valores que se miden de los ı´ndices de intensidad de l´ıneas de-
penden del ensanchamiento de estas y, por lo tanto, de la dispersio´n de velocidades,
se intento´ evitar que los errores en medidas particulares de la dispersio´n de veloci-
dades, en los espectros de menos calidad, se trasladen a la medida de los ı´ndices.
Para esto, se ajustaron polino´mios de bajo orden a los valores de estas velocidades
medidos a lo largo del radio y se tomaron estos valores del ajuste, en lugar de los
medidos, para realizar las correcciones necesarias al medir los ı´ndices de intensidad
de l´ıneas (ver seccion 3.3).
En la figura 3.4 se muestran, como ejemplo para una galaxia, la curva de rota-
cio´n, el perfil de dispersio´n de velocidades y su ajuste a un polino´mio de orden dos.
Adema´s, se representa la variacio´n radial del para´metro γ, que indica la intensidad
relativa de las l´ıneas de absorcio´n. En el Ape´ndice B se incluyen las gra´ficas de ve-
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Tabla 3.4: Dispersio´n de velocidades medidas en espectros en los que la relacio´n
sen˜al/ruido se ha ido deteriorando, al escalar el espectro de errores multiplica´ndolo por
un factor. Para cada S/N se realizaron 50 simulaciones de Monte Carlo. En la segunda
columna se muestra la media (σ) de los valores de dispersio´n de velocidades medidos en los
espectros situados entre 1′′ y el radio efectivo y en la tercera, la dispersio´n de velocidades
medida (σsum) en el espectro suma de todos estos.
σ σsum σSN
S/N 30 25 20 15 10
NGC4431 52.1±2.9 52.9±2.1 53.9±6.5 53.3±7.8 52.7±11.2 59.4±19.7 55.9±23.3
IC3393 28.9±2.0 27.5±4.3 25.7±4.7 29.4±12.4 31.9±13.8 41.3±28.5 53.5±45.1
locidad radial y dispersio´n de velocidades para todas las galaxias en las que se han
podido medir estos gradientes, as´ı como las tablas con los correspondientes valores
medidos de γ, velocidad radial, dispersio´n de velocidades y su ajuste polino´mico.
Como se ha indicado, antes de realizar la extraccio´n de los espectros, se cal-
culo´ el nu´mero de filas que hab´ıa que sumar con el criterio de acotar el error en la
medida de los ı´ndices (Cardiel et al. 1998). Sin embargo, es posible que esas S/N
mı´nimas sean insuficientes para la determinacio´n precisa de la dispersio´n de veloci-
dades. Para comprobar esto llevamos a cabo el siguiente test, usando una galaxia
como NGC 4431 con dispersio´n de velocidades t´ıpica de la muestra, y IC 3393,
que corresponde a un valor de σ ma´s bajo. Por un lado se calculo´ la media σ, pe-
sando con los errores, de los valores de dispersio´n de velocidades medidos en los
espectros situados entre 1′′ y el radio efectivo. Por otra parte, se sumaron todos
estos espectros, obteniendo una relacio´n sen˜al/ruido (S/N) bastante ma´s alta, y se
midio´ la dispersio´n de velocidades en dicho espectro (σsum). Posteriormente se rea-
lizaron simulaciones de Montecarlo aumentando el espectro de errores del espectro
suma, multiplica´ndolo por un factor, para obtener sucesivamente valores inferiores
de sen˜al/ruido. Para cada nueva S/N se calculo´ el valor medio (σSN) de los valores
de obtenidos en 50 simulaciones. Los resultados se muestran en la tabla 3.4 y la
gra´fica 3.5. A partir de estos, se concluye que, para las galaxias con dispersiones de
velocidades ma´s bajas, espectros con una sen˜al/ruido inferior a 20, conducen a valo-
res de dispersio´n de velocidades con errores sistema´ticos. No´tese que al no poderse
obtener σ < 0, la distribuccio´n de valores para S/N bajas es ma´s asime´trica cuanto
menor sea σsum, dando lugar a valores de σSN que crecen con S/N.
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Figura 3.5: Representacion gra´fica de los valores de la tabla 3.4. Para cada S/N se mues-
tran los valores obtenidos en las 50 simulaciones y, la media de estos con simbolos de
taman˜o mayor.
3.2. I´ndices de intensidad de l´ıneas
3.2.1. Definicio´n de los ı´ndices
Los ı´ndices de intensidad de l´ıneas son medidas de la intensidad de ciertas
l´ıneas de absorcio´n o caracter´ısticas espectrales en relacio´n con el continuo local.
Se definen a partir del flujo en una banda centrada en la l´ınea de absorcio´n, en
comparacio´n con el valor del continuo en esa misma regio´n espectral. Este continuo
se estima a partir de otras dos bandas situadas a ambos lados de la central, cuyas
anchuras y posiciones se definen de forma que este´n pro´ximas a la banda central
pero lo menos afectadas posible por otras l´ıneas intensas. A su vez, la anchura de la
propia banda central esta´ elegida de forma que el valor del ı´ndice medido no se vea
muy afectado por el ensanchamiento de la l´ınea debido a la dispersio´n de velocidades
de las galaxias.
La medida de estos ı´ndices espectrales es una herramienta sumamente u´til en
el estudio de las poblaciones estelares de galaxias. Esto ha quedado reflejado desde
los trabajos pioneros en el estudio de las galaxias de primeros tipos de Faber (1973) y
en trabajos posteriores como por ejempo, Bender, Burstein y Faber (1993), Peletier
(1989), Gorgas, Efstathiou y Arago´n–Salamanca (1990), Worthey, Faber y Gonza´lez
(1992), Gonza´lez (1993) y Gorgas et al. (1997).
El sistema de ı´ndices de uso ma´s extendido es el de Lick/IDS. Tiene su origen
en un programa de larga duracio´n llevado a cabo en el observatorio de Lick y enca-
minado a estudiar las poblaciones estelares viejas. Burstein et al. (1984) midieron 11
de estos ı´ndices en una muestra de 17 cu´mulos globulares de nuestra Galaxia y 19 de
M31, compara´ndolos entre s´ı y con los medidos en el nu´cleo de 170 galaxias el´ıpticas.
Posteriormente, Faber et al. (1985) midieron estos ı´ndices en una muestra de 110
estrellas gigantes K con el fin de calibrar las intensidades de las l´ıneas en galaxias
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el´ıpticas con la metalicidad. Gorgas et al. (1993) a partir de los ı´ndices medidos en
los espectros de estrellas gigantes G y K de la vecindad solar, estrellas enanas y 92
estrellas de cu´mulos, obtuvieron unas funciones de ajuste emp´ıricas que expresaban
la intensidad de los ı´ndices como funcio´n del ı´ndice de color V −K (como indicador
de la temperatura efectiva), de la gravedad superficial y de la metalicidad. Gonza´lez
(1993) redefinio´ los 11 ı´ndices y los aumento´ hasta 21. Esta ligera redefinicio´n es
necesaria por la distinta resolucio´n, calibracio´n en flujo (que una la´mpara de tungs-
teno) y dema´s caracter´ısticas que diferencian al IDS (image dissector scanner) del
telescopio Shane de Lick, con el que se midieron y definieron originalmente los ı´ndi-
ces, de los actuales detectores CCD. Por dicho motivo, por un lado se ensancharon
las bandas en 0.625 A˚ a cada lado (originalmente los l´ımites de cada una hac´ıan
referencia al centro de los pixeles de los extremos) y, por otro lado, algunas bandas
se desplazaron ligeramente debido a imprecisiones en la calibracio´n en longitud de
onda de las observaciones iniciales. Worthey et al. (1994) ampliaron las funciones
de ajuste con una muestra total de 460 estrellas que cubren un rango en tempera-
tura, gravedad y metalicidad adecuado para la poblacio´n estelar integrada de las
galaxias de primeros tipos. Esta muestra de estrellas es la que constituye la librer´ıa
de Lick/IDS. Posteriormente, Worthey y Ottaviani (1997) definieron 4 nuevos ı´ndi-
ces, obteniendo sus correspondientes funciones de ajuste con las 460 estrellas. Dos
de estos ı´ndices tienen una banda central de 20 A˚situada en las l´ıneas Hγ y Hδ
respectivamente. Los otros dos son similares, pero con una banda central de 40 A˚.
En un trabajo posterior Cardiel et al. (1998) desarrollaron las fo´rmulas adecua-
das para calcular anal´ıticamente los errores aleatorios en la medida de estos ı´ndices,
deduciendo expresiones para estimar la sen˜al/ruido necesaria para obtener un de-
terminado error en un ı´ndice. Asimismo, Gorgas et al. (1999) presentaron nuevas
funciones de ajuste para describir el comportamiento de otro ı´ndice, el D4000 (defi-
nido u´nicamente por dos bandas a ambos lados de la discontinuidad en 4000 A˚), en
funcio´n de la temperatura efectiva, metalicidad y gravedad superficial. Para esto,
llevaron a cabo la medida del ı´ndice en 392 estrellas de la librer´ıa de Lick/IDS. Ma´s
recientemente Cenarro et al. (2001a,b; 2002) aumentaron la librer´ıa de Lick/IDS a
706 estrellas, cubriendo rangos ma´s amplios de para´metros atmosfe´ricos, y observa-
ron la regio´n espectral de 8300 a 9000 A˚ con resolucio´n de 1.5 A˚. En esta regio´n
definieron un nuevo ı´ndice, CaT∗, que mide la intensidad de las l´ıneas de absorcio´n
del triplete del Caii corregidas de la contaminacio´n de las l´ıneas de la serie de Pas-
chen.
Inicialmente, la definicio´n de los ı´ndice de intensidad de l´ıneas es semejante a
la expresio´n cla´sica de anchura equivalente:
Wλ(A˚) =
∫
l´ınea
(
1− S(λ)
C(λ)
)
dλ, (3.7)
donde Wλ tiene unidades de A˚, S(λ) es el espectro observado y C(λ) es el continuo
local. Tambie´n se puede redefinir para medirlo en magnitudes:
Ana´lisis de los espectros y obtencio´n de datos 51
Tabla 3.5: I´ndices de intensidad de l´ıneas segu´n el sistema de Lick revisado (Trager et al.
1998), junto con las definiciones de Hγ y Hδ de Worthey y Ottaviani (1997), y los ı´ndices
de la regio´n del Caii (Cenarro et al. 2001a). c1, c2 y c3 son los coeficientes para estimar el
error en la medida del indice en funcio´n de la relacio´n sen˜al/ruido (Cardiel et al. 1998).
I´ndice Caracter´ısticas Banda central (A˚) Continuo (A˚) c1 c2 c3
HδA Hδ 4083.500–4122.250 4041.600–4079.750 7.756 0.2002
4128.500–4161.000
HδF Hδ 4091.000–4112.250 4057.250–4088.500 5.493 0.2585
4114.750–4137.250
CN1 CN, Tii, Fei 4142.125–4177.125 4080.125–4117.625 0.2241
4244.125–4284.125
CN2 CN, Tii, Fei 4142.125–4177.125 4083.875–4096.375 0.2691
4244.125–4284.125
Ca4227 Cai, Fei 4222.250–4234.750 4211.000–4219.750 4.604 0.3684
4241.000–4251.000
G4300 CH (G band), 4281.375–4316.375 4266.375–4282.625 8.537 0.2439
Fei 4318.875–4335.125
HγA Hγ 4319.750–4363.500 4283.500–4319.750 8.215 0.1878
4367.250–4419.750
HγF Hγ 4331.250–4352.250 4283.500–4319.750 5.306 0.2527
4354.750–4384.750
Fe4383 Fei 4369.125–4420.375 4359.125–4370.375 13.220 0.2580
4442.875–4455.375
Ca4455 Cai, Fei, 4452.125–4474.625 4445.875–4454.625 7.038 0.3128
Tii, Vii 4477.125–4492.125
Fe4531 Fei, Tii 4514.250–4559.250 4504.250–4514.250 11.299 0.2511
4560.500–4579.250
Fe4668 Fei, Cri, 4634.000–4720.250 4611.500–4630.250 17.757 0.2059
Tii 4742.750–4756.500
Hβ Hβ 4847.875–4876.625 4827.875–4847.875 7.301 0.2539
4876.625–4891.625
Fe5015 Fei, Tii, 4977.750–5054.000 4946.500–4977.750 16.455 0.2158
Nii 5054.000–5065.250
Mg1 MgH, Fei 5069.125–5134.125 4895.125–4957.625 0.1662
5301.125–5366.125
Mg2 MgH, Mgi 5154.125–5196.625 4895.125–4957.625 0.1933
5301.125–5366.125
Mgb Mgi 5160.125–5192.625 5142.625–5161.375 8.032 0.2472
5191.375–5206.375
Fe5270 Fei, Cai 5245.650–5285.650 5233.150–5248.150 9.250 0.2313
5285.650–5318.150
Fe5335 Fei, Cri 5312.125–5352.125 5304.625–5315.875 10.741 0.2685
Cai, Tii 5353.375–5363.375
Fe5406 Fei, Cri 5387.500–5415.000 5376.250–5387.500 7.256 0.2893
5415.000–5425.000
Fe5709 Fei, Nii, Mg 5696.625–5720.375 5672.875–5696.625 6.362 0.2679
5722.875–5736.625
Fe5782 Fei, Cri 5776.625–5796.625 5765.375–5775.375 6.134 0.3067
5797.875–5811.625
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Tabla 3.5: (continuacio´n)
I´ndice Caracter´ıticas Banda central (A˚) Continuo (A˚) c1 c2 c3
NaD Nai 5876.875–5909.375 5860.625–5875.625 8.113 0.2496
5922.125–5948.125
TiO1 TiO, Fei, Sii 5936.625–5994.125 5816.625–5849.125 0.1824
6038.625–6103.625
TiO2 TiO, Tii 6189.625–6272.125 6066.625–6141.625 0.1568
Fei, Vii 6372.625–6415.125
CaT Caii (Ca1) 8484.000–8513.000 8474.000–8484.000 18.090 0.1751
Caii (Ca2) 8522.000–8562.000 8563.000–8577.000
Caii (Ca3) 8642.000–8682.000 8619.000–8642.000
8700.000–8725.000
8776.000–8792.000
PaT Hi (P17) 8461.000–8474.000 8474.000–8484.000 14.270 0.1463
Hi (P14) 8577.000–8619.000 8563.000–8577.000
Hi (P12) 8730.000–8772.000 8619.000–8642.000
8700.000–8725.000
8776.000–8792.000
CaT∗ 16.430 0.1052
D4000 3750.000–3950.000
4050.000–4250.000
I(mag) = −2,5 log10
(
1− Wλ(A˚)
∆λ
)
, (3.8)
donde ∆λ es la anchura (en A˚) de la banda central.
Dentro del sistema de Lick/IDS, hay dos grandes grupos: los ı´ndices ato´micos
y los moleculares, midiendose los primeros en A˚ y los segundos en magnitudes.
Siguiendo la notacion de Gonza´lez (1993), las definiciones de los ı´ndices ato´micos y
moleculares, respectivamente, son:
Ia ≡
∫ λc2
λc1
(
1− S(λ)
C(λ)
)
dλ, (3.9)
Im ≡ −2,5 log10
∫ λc2
λc1
S(λ)
C(λ)
dλ
λc2 − λc1
, (3.10)
donde λc1 y λc2 son los l´ımites de la banda central (en A˚). El seudocontinuo local
C(λ) se obtiene como
C(λ) ≡ Sb λr − λ
λr − λb + Sr
λ− λb
λr − λb , donde (3.11)
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Figura 3.6: Bandas del ı´ndice Mg2 sobre el espectro correspondiente al centro de NGC
4415. Las l´ıneas de puntos indican los continuos obtenidos con distintas curvas de calibra-
cio´n en flujo y, la de trazo continuo, el promedio de estas.
Sb ≡
∫ λb2
λb1
S(λ) dλ
(λb2 − λb1)
, Sr ≡
∫ λr2
λr1
S(λ) dλ
(λr2 − λr1)
, (3.12)
λb ≡ (λb1 + λb2)/2, λr ≡ (λr1 + λr2)/2, (3.13)
siendo λb1 , λb2 , λr1, y λr2 los l´ımites de las bandas azul y roja, respectivamente. Las
tres bandas correspondientes a cada uno de los ı´ndices se reproducen en la tabla 3.5.
En la figura 3.6 se muestra, como ejemplo, las bandas del ı´ndice Mg2 sobre el espectro
extraido del centro de la galaxia NGC 4415.
El u´nico ı´ndice que no se ajusta a estas definiciones es la discontinuidad en
4000 A˚(D4000). En su definicio´n se utilizan so´lo dos bandas y puede considerarse
como un seudocolor. De acuerdo con la definicio´n de Bruzual (1983):
D4000 ≡
∫ 4250
4050
S(ν) dλ∫ 3950
3750
S(ν) dλ
=
∫ 4250
4050
λ2S(λ) dλ∫ 3950
3750
λ2S(λ) dλ
(3.14)
donde la combinacio´n de S(ν) y dλ es debida a razones histo´ricas.
De acuerdo con Cardiel et al. (1998) se pueden estimar los errores en las
medidas de los ı´ndices a partir de la relacio´n sen˜al/ruido. Para esto, dichos autores
proporcionan las siguientes expresiones para ı´ndices ato´micos y moleculares,
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σ[Ia] ≈ c1 − c2Ia
SN(A˚)
, σ[Im] ≈ c3
SN(A˚)
, (3.15)
Los coeficientes c1, c2 y c3 se muestran en las u´ltimas columnas de la tabla 3.5. Por
otra parte, para el D4000:
σ[D4000] ≈ D4000
10
1
SN(A˚)
. (3.16)
3.2.2. Ca´lculo de errores en los ı´ndices
Dado que en este trabajo necesitaremos comparar las medidas de los ı´ndices
espectrales con las predicciones de los modelos de s´ıntesis de poblaciones, se ha de
garantizar que ambos este´n en un mismo sistema, por lo que es necesario transfor-
mar nuestras medidas al sistema de Lick. Adema´s tambie´n se necesita calcular de
forma precisa los errores en las medidas de dichos ı´ndices. Por ambas razones, en las
distintas campan˜as se han observado una amplia muestra de estrellas de la librer´ıa
de Lick/IDS.
El error correspondiente a cada medida individual tiene su origen en fuentes
de naturaleza claramente diferenciada. Por un lado esta´n los errores esperados, o
de procedencia conocida, que pueden estimarse de forma precisa. Por otro, existen
errores sistema´ticos de origen no siempre conocido. Estos errores, que en adelante
llamaremos residuales, se estimaron a partir de observaciones repetidas de algunas
estrellas dentro de cada campan˜a.
Se define el error esperado (σesp) en la medida de un ı´ndice como la suma
cuadra´tica de los errores provenientes de las distintas fuentes conocidas. Estas in-
cluyen, en primer lugar, el error foto´nico (σfot) debido a la propia estad´ıstica de los
fotones. Esta incertidumbre se calcula a partir de los espectros de errores, en los
cuales, se tienen en cuenta todas las incertidumbres debidas a los distintos pasos
del proceso de reduccio´n. Una segunda fuente de error es la imprecisio´n en la ve-
locidad radial (σvel). Este error suele ser pequen˜o para las estrellas, pero relevante
en algunos ı´ndices de las galaxias. La tercera contribuccio´n al error esperado es la
incertidumbre en la calibracio´n en flujo. Puesto que las distintas curvas respuesta
obtenidas con cada una de las estrellas esta´ndar dan lugar a distintos valores de
los ı´ndices, se utilizara´ la dispersio´n en estos para estimar el error procedente de la
calibracio´n en flujo (σflu). Por tanto:
(σobsesp )
2 = σ2fot + σ
2
vel + σ
2
flu (3.17)
Si no hubiera ma´s fuentes de error que las englobadas en σobsesp , al realizar
observaciones repetidas en una campan˜a de una misma estrella, la dispersio´n en
los valores de los ı´ndices (a la que llamaremos σobsint ) deber´ıa coincidir con σ
obs
esp . Sin
embargo, en general σobsint suele ser mayor que σ
obs
esp , lo que demuestra la existencia de
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errores sistema´ticos o residuales (σobsres ). Por lo tanto, el error total se puede calcular
como:
(σobsint (Ii)e)
2 = (σobsesp (Ii)e)
2 + (σobsres (Ii)e)
2, (3.18)
donde σ(Ii)e es el error asociado a la medida de un ı´ndice (I) en un espectro in-
dividual (e) de una estrella (i). A partir de esta ecuacio´n, y con las observaciones
repetidas, se calculan los errores residuales mediante el proceso que se describe a
continuacio´n.
Para las estrellas con observaciones repetidas el valor de un ı´ndice se calcula
como la media de los valores medidos en cada uno de los espectros correspondientes
a esa estrella, pesando estos con sus errores:
Ii =
n∑
e=1
(Ii)e (σ
obs
int (Ii)e)
−2
n∑
e=1
(σobsint (Ii)e)
−2
, (3.19)
donde n es el nu´mero de observaciones repetidas. En el primer paso de un proceso
iterativo, se toman como errores (σobsint (Ii)e) so´lamente los esperados (σ
obs
esp (Ii)e).
El error del ı´ndice promedio en esa estrella se calcula como:
σobsint (Ii) =
(
n∑
e=1
(σobsint (Ii)e)
−2
)−1/2
(3.20)
A continuacio´n se calcula lo que se desv´ıa el valor de un ı´ndice, medido en
un espectro individual, del valor medio para esa estrella. Para calcular una medida
ma´s fiable de la desviacio´n esta´ndar de las medidas de un ı´ndice se agrupan todas
las estrellas con observaciones repetidas, es decir, para cada ı´ndice se calcula su
desviacio´n t´ıpica insesgada como:
(σobsint (I))
2 =
Nt
N∑
i=1
n∑
e=1
[(Ii)e − Ii]2 (σobsint (Ii)e)−2
(Nt − 1)
N∑
i=1
n∑
e=1
(σobsint (Ii)e)
−2
, (3.21)
donde N es el nu´mero de estrellas con observaciones repetidas y Nt el nu´mero total
de espectros para ellas.
Como el error esperado en la medida de un ı´ndice para una observacio´n indi-
vidual t´ıpica, es:
(σobsesp (I))
2 =
Nt
N∑
i=1
n∑
e=1
(σobsesp (Ii)e)
−2
(3.22)
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En el caso de que σobsint sea mayor que σ
obs
esp , se calcula el error sistema´tico o
residual de cada ı´ndice como la diferencia cuadra´tica de los anteriores:
(σobsres (I))
2 = (σobsint (I))
2 − (σobsesp (I))2, (3.23)
y este error se puede introducir en la ecuacio´n 3.18 para iterar de nuevo. Este
proceso converge normalmente en dos o tres iteraciones. Los valores de los errores
obtenidos en este ana´lisis interno de cada campan˜a, se listan en la parte izquierda
de la tabla 3.6.
Es de esperar que los errores residuales que se han calculado afecten de igual
forma a las estrellas para las que no se tienen observaciones repetidas. Por lo tan-
to, de forma general, se asociara´ a cada ı´ndice medido un error que sera´ la suma
cuadra´tica del esperado ma´s el residual (cuando exista).
3.2.3. Transformacio´n de los ı´ndices al sistema de Lick
El objetivo final de la medida de los ı´ndices en las galaxias observadas es
analizar sus poblaciones estelares a traves de la comparacio´n con las predicciones
de modelos de s´ıntesis evolutiva. Para ello, es necesario asegurarse de que tanto
las medidas como los modelos esta´n en un mismo sistema espectrofotome´trico. Los
modelos que se utilizara´n emplean las funciones de ajuste emp´ıricas derivadas por
Gorgas et al. (1993) y Worthey et al. (1994) a partir de la librer´ıa de Lick/IDS Por
dicha razo´n, en cada campan˜a se observaron una muestra significativa de estrellas de
esta librer´ıa (ver tablas 3.7) para analizar las posibles diferencias entre los ı´ndices
medidos y los originales con los que se definio´ el sistema. Posteriormente se apli-
cara´n dichas diferencias para corregir de forma adecuada los ı´ndices medidos en las
galaxias.
En principio, es de esperar que realmente existan diferencias. Por una parte,
las observaciones presentes se realizaron con detectores CCD y los espectros se ca-
libraron en flujo a partir de estrellas esta´ndar espectrofotome´tricas, mientras que
los espectros estelares de Lick se obtuvieron con el IDS y se calibraron usando una
la´mpara de tungsteno para obtener una respuesta espectral unifrme, lo cual no cons-
tituye una aute´ntica calibracio´n en flujo. Esto supone una variacio´n de la forma del
continuo de los espectros estelares que se traduce en diferencias potenciales en los
ı´ndices de intensidad de l´ıneas. Por otro lado, los espectros originales de Lick tienen
una resolucio´n espectral que var´ıa con la longitud de onda. Worthey y Ottaviani
(1997) y Gorgas, Jablonka y Goudfrooij (2004) han analizado este efecto en detalle,
degradando los espectros de estrellas de la librer´ıa observadas con mejor resolucio´n
y derivando la resolucio´n espectral aproximada en la regio´n en la que esta´ definido
cada ı´ndice. Por lo tanto, antes de medir los ı´ndices se han degradado los espectros
observados, convoluciona´ndolos con una funcio´n gaussiana de anchura adecuada (de-
pendiente del ı´ndice en cuestio´n), para reproducir la resolucio´n correspondiente a la
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Tabla 3.6: Ana´lisis de los indices medidos en las estrellas observadas en cada campan˜a
para su transformacio´n al sistema de Lick. En el texto se describe el significado de los
valores de cada columna.
Lick − Campan˜a 1
Indice σins σ
obs
int σ
obs
res Offset σ
Lick
int σ σesp t
Hβ 225 0.036 0.000 −0.075 0.22 0.145 0.154 2.82
Fe5015 200 0.128 0.000 0.123 0.46 0.323 0.356 2.16
Mg1 200 0.010 0.000 0.012 0.007 0.017 0.015 3.65
Mg2 200 0.006 0.000 0.014 0.008 0.013 0.012 4.49
Mgb 200 0.081 0.060 −0.018 0.23 0.218 0.178 0.52
Fe5270 200 0.071 0.034 −0.080 0.28 0.184 0.183 2.45
Fe5335 200 0.051 0.000 0.020 0.26 0.164 0.163 0.73
Fe5406 200 0.050 0.018 −0.019 0.20 0.174 0.131 0.64
Fe5709 200 0.038 0.012 0.100 0.18 0.104 0.110 4.13
Fe5782 200 0.031 0.001 0.032 0.20 0.094 0.107 1.90
Na5895 200 0.053 0.000 0.103 0.24 0.145 0.148 3.56
Lick − Campan˜a 2
Indice σins σ
obs
int σ
obs
res Offset σ
Lick
int σ σesp t
HδA 325 −0.605 0.021 0.252 0.190 1.34
HδF 325 −0.049 0.023 0.009 0.122 1.40
CN1 325 0.016 0.27 0.013 0.008 1.62
CN2 325 0.016 0.39 0.015 0.008 1.56
Ca4227 300 −0.054 0.53 0.070 0.105 1.31
G4300 300 −0.014 0.25 0.154 0.156 0.21
HγA 275 −0.041 0.42 0.487 0.187 0.19
HγF 275 0.015 0.64 0.143 0.098 0.19
D4000 0.239 0.645
Lick − Campan˜a 3
Indice σins σ
obs
int σ
obs
res Offset σ
Lick
int σ σesp t
Hβ 225 −0.122 0.22 0.237 0.226 1.03
Fe5015 200 0.535 0.46 0.646 0.472 1.66
Mg1 200 0.010 0.007 0.017 0.010 1.23
Mg2 200 0.004 0.008 0.014 0.010 0.62
Mgb 200 −0.118 0.23 0.165 0.235 1.43
Fe5270 200 −0.231 0.28 0.277 0.285 1.67
Fe5335 200 0.041 0.26 0.117 0.267 0.71
Fe5406 200 −0.131 0.20 0.255 0.206 1.03
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Tabla 3.6: (continuacio´n)
Lick − Campan˜a 4 (azul)
Indice σins σ
obs
int σ
obs
res Offset σ
Lick
int σ σesp t
HδA 325 0.057 0.000 −0.124 0.64 0.307 0.261 1.11
HδF 325 0.052 0.041 0.064 0.40 0.238 0.169 0.77
CN1 325 0.003 0.000 −0.005 0.021 0.042 0.010 0.39
CN2 325 0.004 0.000 −0.013 0.023 0.048 0.011 0.80
Ca4227 300 0.024 0.000 0.110 0.27 0.328 0.115 1.00
G4300 300 0.152 0.000 −0.176 0.39 0.473 0.258 1.15
HγA 275 0.156 0.000 0.486 0.48 0.800 0.521 1.62
HγF 275 0.050 0.000 −0.270 0.33 0.347 0.263 1.90
Fe4383 250 0.443 0.000 1.039 0.53 0.731 0.701 2.49
Ca4455 250 0.074 0.000 0.352 0.25 0.207 0.163 2.62
D4000 raw 0.144 0.000 0.447 0.220 6.74
Lick − Campan˜a 4 (rojo)
Indice σins σ
obs
int σ
obs
res Offset σ
Lick
int σ σesp t
Fe4531 250 0.550 0.000 0.442 0.42 1.090 0.530 1.67
Fe4668 250 1.139 0.697 −2.937 0.64 3.457 1.670 3.50
Hβ 225 0.098 0.091 −0.196 0.22 0.283 0.149 2.94
Fe5015 200 0.269 0.000 −0.706 0.46 0.796 0.349 3.66
Mg1 200 0.006 0.000 0.034 0.007 0.048 0.011 3.02
Mg2 200 0.007 0.000 0.032 0.008 0.046 0.015 2.90
Mgb 200 0.088 0.083 −0.028 0.23 0.169 0.148 0.70
Fe5270 200 0.155 0.142 0.219 0.28 0.366 0.205 2.54
Fe5335 200 0.166 0.161 −0.062 0.26 0.296 0.203 0.89
Fe5406 200 0.115 0.110 0.015 0.20 0.122 0.147 0.50
Fe5709 200 0.068 0.064 −0.055 0.18 0.212 0.114 1.07
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Tabla 3.6: (continuacio´n)
Lick − Campan˜a 6
Indice σins σ
obs
int σ
obs
res Offset σ
Lick
int σ σesp t
HδA 325 0.067 0.640 0.836 0.64 1.851 0.731 1.92
HδF 325 0.036 0.048 −0.095 0.40 0.409 0.213 0.98
CN1 325 0.002 0.061 0.016 0.021 0.067 0.044 1.04
CN2 325 0.002 0.040 0.010 0.023 0.044 0.033 1.01
Ca4227 300 0.029 0.044 0.030 0.27 0.159 0.135 0.83
G4300 300 0.055 0.104 0.032 0.39 0.363 0.235 0.38
HγA 275 0.076 0.235 0.209 0.48 0.544 0.371 1.67
HγF 275 0.041 0.084 0.134 0.33 0.256 0.194 2.29
Fe4383 250 0.087 0.152 0.150 0.53 0.325 0.323 1.96
Ca4455 250 0.061 0.000 0.360 0.25 0.443 0.150 3.55
Fe4531 250 0.075 0.092 0.272 0.42 0.418 0.249 2.84
Fe4668 250 0.143 0.078 −0.123 0.64 0.539 0.334 0.99
Hβ 225 0.053 0.026 −0.082 0.22 0.179 0.118 2.00
Fe5015 200 0.130 0.151 −0.012 0.46 0.475 0.322 0.11
Mg1 200 0.004 0.003 0.015 0.007 0.018 0.006 3.53
Mg2 200 0.005 0.000 0.010 0.008 0.015 0.007 2.99
Mgb 200 0.071 0.000 −0.104 0.23 0.273 0.137 1.66
Fe5270 200 0.080 0.000 −0.017 0.28 0.153 0.147 0.49
Fe5335 200 0.090 0.000 −0.111 0.26 0.175 0.143 2.76
Fe5406 200 0.070 0.000 −0.039 0.20 0.149 0.117 1.14
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Tabla 3.7: I´ndices medidos en los espectros estelares – Campan˜a 1.
T.esp. Tef log g [Fe/H] Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
HD37160 K0IIIb 4668 2.46 −0.50 1.241 3.962 0.041 0.152 2.889 2.340 1.794 1.228 0.789 0.534 1.350
0.051 0.158 0.015 0.011 0.038 0.045 0.045 0.035 0.027 0.023 0.047
HD38751 G8III-IV 4748 2.27 0.04 1.941 6.379 0.071 0.201 3.097 3.528 2.820 1.959 1.133 1.005 2.688
0.066 0.173 0.015 0.011 0.054 0.060 0.063 0.049 0.039 0.033 0.053
HD48433 K1III 4460 1.88 −0.25 1.329 6.329 0.063 0.186 2.896 3.488 2.778 2.122 1.265 0.965 2.526
0.071 0.178 0.015 0.011 0.058 0.065 0.065 0.051 0.041 0.033 0.054
HD49161 K4III 4180 1.46 0.08 1.034 7.826 0.141 0.313 3.883 4.441 4.059 3.019 1.525 1.569 4.704
0.058 0.155 0.014 0.011 0.046 0.056 0.048 0.042 0.032 0.024 0.042
HD54810 K0III 4697 2.35 −0.33 1.372 4.780 0.051 0.166 2.785 2.930 2.197 1.582 1.038 0.728 1.805
0.057 0.162 0.015 0.011 0.044 0.051 0.051 0.040 0.030 0.025 0.047
HD72324 G9III 4885 2.13 0.16 1.650 6.191 0.036 0.145 2.385 3.186 2.551 1.746 1.207 0.846 1.995
0.053 0.152 0.015 0.011 0.045 0.046 0.047 0.036 0.028 0.022 0.047
HD73593 G8IV 4717 2.25 −0.15 1.447 5.162 0.047 0.171 3.069 3.052 2.502 1.742 0.933 0.766 1.889
0.050 0.153 0.015 0.011 0.036 0.043 0.043 0.035 0.028 0.022 0.045
HD73665 G8III 4964 2.35 0.13 1.892 6.582 0.044 0.146 2.329 3.200 2.582 1.848 1.195 0.859 2.526
0.054 0.152 0.015 0.011 0.045 0.047 0.047 0.036 0.028 0.023 0.045
HD73665 G8III 4964 2.35 0.13 1.851 6.562 0.014 0.131 2.417 3.231 2.555 1.749 1.116 0.871 2.467
0.085 0.195 0.015 0.011 0.072 0.076 0.082 0.062 0.048 0.042 0.064
HD73665 G8III 4964 2.35 0.13 1.892 6.566 0.035 0.139 2.285 3.229 2.449 1.757 1.106 0.942 2.473
0.076 0.186 0.015 0.011 0.068 0.070 0.074 0.056 0.045 0.038 0.059
HD75732 G8V 5079 4.48 0.16 2.039 5.969 0.082 0.284 5.458 3.772 3.091 2.005 1.032 0.793 3.776
0.049 0.155 0.015 0.011 0.035 0.049 0.045 0.035 0.030 0.025 0.046
HD86728 G3Va 5742 4.21 0.13 2.817 4.531 0.006 0.134 3.186 2.732 1.930 1.120 0.732 0.482 1.700
0.042 0.144 0.015 0.011 0.032 0.040 0.037 0.028 0.022 0.019 0.043
HD88230 K5 3861 4.68 −0.93 −0.927 5.133 0.360 0.486 4.595 4.586 4.275 3.131 0.641 0.947 10.710
0.065 0.183 0.015 0.011 0.051 0.045 0.055 0.034 0.028 0.024 0.033
HD102328 K3III 4395 2.09 0.35 1.210 7.353 0.156 0.321 4.345 4.315 3.903 2.833 1.425 1.444 4.612
0.059 0.160 0.014 0.011 0.059 0.053 0.049 0.044 0.033 0.026 0.043
HD129312 G7III 4880 2.45 −0.06 1.897 6.469 0.049 0.134 1.906 3.105 2.437 1.616 1.094 0.819 1.974
0.048 0.149 0.015 0.011 0.040 0.043 0.043 0.032 0.028 0.020 0.044
HD134083 F5V 6575 4.32 0.00 4.395 3.085 0.012 0.072 1.219 1.269 0.902 0.410 0.289 0.166 0.760
0.050 0.168 0.015 0.011 0.049 0.055 0.059 0.044 0.034 0.031 0.053
HD136028 K5III 3995 1.90 0.19 0.849 6.550 0.202 0.345 3.578 3.938 3.904 2.645 1.305 1.490 4.081
0.099 0.241 0.014 0.010 0.083 0.098 0.085 0.074 0.046 0.041 0.053
HD136028 K5III 3995 1.90 0.19 0.710 6.937 0.194 0.342 3.584 4.327 3.806 2.925 1.419 1.554 3.924
0.096 0.215 0.014 0.011 0.080 0.088 0.082 0.062 0.047 0.039 0.058
HD141680 G8III 4730 2.52 −0.21 1.531 5.447 0.037 0.146 2.601 2.929 2.263 1.603 0.991 0.740 1.849
0.056 0.158 0.015 0.011 0.044 0.049 0.050 0.038 0.029 0.026 0.047
HD141680 G8III 4730 2.52 −0.21 1.467 5.317 0.015 0.120 2.270 2.765 2.170 1.629 1.069 0.778 1.754
0.061 0.161 0.015 0.011 0.049 0.053 0.054 0.041 0.031 0.027 0.051
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Tabla 3.7: (continuacio´n) Campan˜a 1.
T.esp. Tef log g [Fe/H] Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
HD142091 K1IVa 4796 3.22 0.00 1.630 5.737 0.072 0.228 4.066 3.534 2.781 2.056 1.121 0.862 2.589
0.061 0.170 0.015 0.011 0.048 0.055 0.057 0.045 0.037 0.029 0.051
HD142980 K1IV 4549 2.74 0.11 1.290 6.305 0.127 0.290 4.517 3.687 3.157 2.205 1.301 1.108 3.003
0.058 0.163 0.015 0.011 0.044 0.051 0.051 0.041 0.035 0.026 0.047
HD145148 K1.5IV 4849 3.45 0.10 1.488 5.458 0.095 0.270 4.688 3.481 2.894 2.010 1.050 0.872 2.922
0.095 0.222 0.015 0.011 0.081 0.089 0.095 0.071 0.055 0.049 0.070
HD145675 K0V 5264 4.66 0.34 2.126 5.850 0.082 0.285 5.455 3.807 3.105 1.997 1.067 0.832 3.666
0.070 0.182 0.015 0.011 0.056 0.067 0.068 0.052 0.042 0.036 0.057
HD147379a K7 3720 4.67 −1.40 −0.598 4.934 0.340 0.455 4.368 4.272 4.306 3.134 0.525 1.061 10.878
0.110 0.251 0.014 0.011 0.089 0.084 0.085 0.059 0.045 0.043 0.047
HD147379b M3 3247 4.84 1.555 4.644 0.220 0.411 5.473 2.741 1.829 1.534 −0.416 −0.048 9.692
0.261 0.525 0.015 0.013 0.203 0.215 0.227 0.153 0.125 0.118 0.127
HD149661 K2V 5159 4.56 0.13 1.784 4.479 0.046 0.240 5.021 3.306 2.689 1.743 0.899 0.592 2.845
0.067 0.177 0.015 0.011 0.053 0.065 0.064 0.048 0.037 0.032 0.054
HD157089 F9V 5785 4.12 −0.56 2.575 2.813 0.019 0.100 2.042 1.436 0.886 0.482 0.280 0.182 0.784
0.064 0.187 0.015 0.011 0.061 0.068 0.074 0.055 0.042 0.039 0.061
HD160693 G0V 5768 4.14 −0.61 2.658 2.544 0.012 0.092 2.299 1.282 0.910 0.584 0.344 0.108 0.911
0.070 0.192 0.015 0.011 0.062 0.071 0.077 0.056 0.043 0.040 0.061
HD165195 K3p 4471 1.11 −2.15 1.167 1.696 0.003 0.047 0.591 1.053 0.749 0.378 0.223 0.185 1.234
0.070 0.183 0.014 0.011 0.058 0.064 0.066 0.048 0.034 0.030 0.052
HD165760 G8III 4932 2.55 −0.04 1.855 5.759 0.052 0.152 2.263 3.043 2.391 1.582 1.104 0.775 1.920
0.064 0.168 0.014 0.011 0.055 0.056 0.059 0.044 0.032 0.027 0.050
HD166620 K2V 4944 4.47 −0.23 1.150 4.074 0.107 0.339 6.238 3.326 2.742 1.892 0.870 0.610 3.402
0.056 0.167 0.015 0.011 0.039 0.054 0.050 0.038 0.029 0.025 0.047
HD166620 K2V 4944 4.47 −0.23 1.180 4.511 0.111 0.332 6.247 3.308 2.776 1.936 0.847 0.627 3.396
0.058 0.168 0.015 0.011 0.041 0.055 0.052 0.040 0.031 0.027 0.047
HD167042 K1III 4927 3.46 −0.19 1.599 5.675 0.052 0.189 3.527 3.032 2.656 1.822 0.936 0.778 2.159
0.061 0.167 0.015 0.011 0.048 0.055 0.057 0.043 0.035 0.030 0.051
HD175751 K2III 4680 2.49 −0.03 1.580 6.191 0.065 0.186 3.063 3.222 2.785 2.150 1.139 0.965 2.355
0.079 0.189 0.015 0.011 0.065 0.072 0.075 0.056 0.044 0.037 0.058
HD184492 G8IIIa 4529 2.11 −0.04 1.881 6.278 0.039 0.139 1.988 3.119 2.523 1.697 1.183 0.945 2.354
0.057 0.155 0.015 0.011 0.045 0.050 0.050 0.039 0.031 0.024 0.047
HD185144 K0V 5260 4.55 −0.24 1.628 3.792 0.061 0.227 4.632 2.806 2.241 1.475 0.757 0.449 2.334
0.043 0.149 0.015 0.011 0.028 0.041 0.034 0.026 0.020 0.016 0.042
HD186408 G1.5Vb 5815 4.30 0.09 2.835 3.952 0.001 0.111 2.738 2.132 1.626 1.011 0.630 0.441 1.363
0.057 0.165 0.015 0.011 0.049 0.056 0.057 0.044 0.033 0.030 0.054
HD187691 F8V 6107 4.30 0.11 3.516 3.894 −0.002 0.082 1.959 1.773 1.328 0.739 0.535 0.318 1.025
0.041 0.148 0.015 0.011 0.036 0.041 0.040 0.030 0.024 0.020 0.045
HD187923 G0V 5662 4.21 −0.09 2.625 3.360 0.001 0.104 2.786 1.843 1.318 0.830 0.590 0.308 1.193
0.061 0.174 0.015 0.011 0.051 0.060 0.063 0.047 0.036 0.033 0.055
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Tabla 3.7: (continuacio´n) Campan˜as 1, 2 y 3.
T.esp. Tef log g [Fe/H] Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
HD188056 K3III 4244 2.01 0.17 1.248 7.653 0.184 0.358 4.635 4.401 4.166 2.842 1.428 1.509 5.526
0.053 0.155 0.015 0.011 0.059 0.049 0.044 0.040 0.032 0.024 0.040
HD199580 K0III-IV 5039 3.50 −0.13 1.504 4.703 0.066 0.194 3.479 3.063 2.303 1.584 0.922 0.769 1.896
0.058 0.165 0.015 0.011 0.044 0.051 0.053 0.039 0.033 0.027 0.048
HD199580 K0III-IV 5039 3.50 −0.13 1.455 4.717 0.046 0.188 3.563 3.048 2.413 1.594 0.995 0.719 1.997
0.092 0.216 0.015 0.011 0.077 0.086 0.092 0.069 0.053 0.048 0.070
HD199580 K0III-IV 5039 3.50 −0.13 1.514 4.931 0.075 0.197 3.473 3.001 2.372 1.655 0.930 0.696 2.029
0.057 0.166 0.015 0.011 0.043 0.051 0.052 0.040 0.031 0.026 0.048
HD201626 G9p 4941 2.00 −1.50 0.999 1.119 0.238 0.120 −0.661 1.201 0.343 0.350 0.241 −0.080 1.169
0.070 0.198 0.015 0.011 0.113 0.063 0.068 0.050 0.038 0.034 0.055
HD201626 G9p 4941 2.00 −1.50 1.142 1.007 0.226 0.120 −0.518 1.084 0.547 0.290 0.139 0.025 1.258
0.092 0.237 0.015 0.011 0.131 0.089 0.099 0.074 0.053 0.049 0.070
T.esp. Tef log g [Fe/H] D4000 HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF
σ σ σ σ σ σ σ σ σ
M92-IX-12 5677 1.93 −2.16 1.249 3.057 2.180 −0.047 −0.043 −0.166 1.460 1.844 2.784
0.023 0.893 0.630 0.026 0.032 0.484 0.820 0.781 0.475
M92-XII-24 11100 3.75 −2.16 1.176 11.064 8.577 −0.277 −0.173 0.495 −4.729 10.608 9.009
0.023 0.852 0.596 0.030 0.036 0.532 1.161 0.818 0.495
M107-04 6039 2.75 −0.95 2.707 1.186 1.112 −0.064 −0.111 0.402 −0.789 2.411 4.318
0.312 2.974 2.097 0.077 0.098 1.225 2.602 2.275 1.286
M107-45 5856 2.84 −0.95 1.390 8.656 7.494 −0.166 −0.109 0.653 0.070 6.328 5.763
0.035 1.039 0.699 0.033 0.041 0.583 1.060 0.944 0.578
hd165760 G8III 4932 2.55 −0.04 2.826 −4.053 −0.991 0.152 0.179 0.565 6.446 −7.276 −1.925
0.003 0.045 0.032 0.001 0.001 0.021 0.034 0.038 0.023
T.esp. Tef log g [Fe/H] Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
σ σ σ σ σ σ σ σ
HD114710 F9.5V 5975 4.40 0.09 3.215 3.402 0.008 0.097 2.202 1.912 1.546 0.807
0.050 0.110 0.005 0.005 0.053 0.060 0.069 0.054
HD137759 K2III 4498 2.38 0.05 1.346 6.481 0.119 0.271 3.826 3.938 3.418 2.400
0.024 0.048 0.007 0.006 0.023 0.025 0.029 0.023
HD141144 K0III 4750 2.10 1.281 5.549 0.075 0.195 3.089 3.362 2.718 1.951
0.031 0.062 0.007 0.007 0.029 0.030 0.035 0.028
HD141680 G8III 4730 2.52 −0.21 1.737 5.457 0.045 0.134 2.354 2.879 2.252 1.629
0.089 0.169 0.007 0.006 0.079 0.084 0.094 0.072
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Tabla 3.7: (continuacio´n) Campan˜a 4.
T.esp. Tef log g [Fe/H] HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF Fe4383 Ca4455 D4000
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
HD 37160 K0IIIb 4668 2.46 −0.50 −2.935 −0.735 0.018 0.042 0.848 6.807 −8.418 −2.536 5.163 1.018 2.754
0.124 0.083 0.007 0.007 0.056 0.224 0.624 0.289 1.016 0.164 0.243
HD 38751 G8III-IV 4748 2.27 0.04 −3.735 −0.611 0.200 0.242 0.904 5.844 −8.308 −1.888 6.851 1.383 2.308
0.123 0.083 0.006 0.007 0.054 0.232 0.673 0.272 0.910 0.160 0.201
HD 38751 G8III-IV 4748 2.27 0.04 −3.805 −0.492 0.196 0.237 0.833 5.821 −8.138 −1.810 6.435 1.470 2.188
0.094 0.062 0.005 0.007 0.040 0.223 0.658 0.270 0.892 0.147 0.191
HD 38751 G8III-IV 4748 2.27 0.04 −3.970 −0.608 0.210 0.254 0.781 6.000 −7.867 −1.712 5.121 1.596 1.837
0.092 0.058 0.006 0.008 0.039 0.219 0.640 0.273 0.862 0.142 0.161
HD 38751 G8III-IV 4748 2.27 0.04 −3.833 −0.616 0.207 0.251 0.847 5.994 −8.057 −1.797 5.332 1.633 1.778
0.094 0.060 0.006 0.008 0.040 0.219 0.651 0.271 0.853 0.143 0.156
HD 49161 K4III 4180 1.46 0.08 −6.933 −1.957 0.224 0.273 3.216 6.267 11.280 2.576 7.959 2.540 3.358
0.108 0.075 0.004 0.007 0.037 0.258 0.564 0.351 0.844 0.137 0.294
HD 72324 G9III 4885 2.13 0.16 −5.056 −1.405 0.242 0.277 0.397 6.689 8.684 2.120 4.684 1.468 2.305
0.080 0.050 0.006 0.007 0.034 0.215 0.609 0.292 0.884 0.138 0.202
HD 72324 G9III 4885 2.13 0.16 −5.239 −1.483 0.242 0.275 0.490 6.658 −8.576 −1.989 4.484 1.630 2.419
0.082 0.053 0.006 0.007 0.036 0.215 0.600 0.297 0.885 0.136 0.211
HD 73665 G8III 4964 2.35 0.13 −5.076 −1.228 0.257 0.291 0.415 6.450 −8.175 −1.765 4.519 1.497 2.235
0.087 0.054 0.006 0.007 0.036 0.216 0.609 0.288 0.861 0.140 0.195
HD 73665 G8III 4964 2.35 0.13 −4.808 −1.093 0.256 0.289 0.396 6.414 −8.189 −1.747 4.589 1.664 2.209
0.082 0.048 0.006 0.007 0.033 0.216 0.610 0.287 0.860 0.137 0.193
HD 73665 G8III 4964 2.35 0.13 −4.951 −1.259 0.256 0.288 0.392 6.433 −8.268 −1.762 4.709 1.523 2.197
0.085 0.051 0.006 0.007 0.035 0.215 0.618 0.285 0.858 0.139 0.192
HD 73710 G9III 4930 2.33 0.28 −4.947 −1.149 0.252 0.286 0.376 6.402 −8.357 −1.820 4.935 1.494 2.283
0.078 0.048 0.005 0.006 0.032 0.215 0.621 0.285 0.867 0.139 0.199
HD 73710 G9III 4930 2.33 0.28 −4.838 −1.118 0.253 0.286 0.439 6.400 −8.213 −1.750 4.811 1.508 2.281
0.078 0.046 0.005 0.006 0.032 0.216 0.616 0.284 0.870 0.139 0.199
HD 75732 G8V 5079 4.48 0.16 −5.495 −1.434 0.277 0.314 0.368 6.667 −8.899 −2.170 5.163 1.589 2.352
0.090 0.054 0.005 0.006 0.037 0.217 0.611 0.298 0.879 0.138 0.205
HD 75732 G8V 5079 4.48 0.16 −5.473 −1.389 0.279 0.316 0.402 6.744 −8.939 −2.143 5.014 1.663 2.377
0.096 0.058 0.005 0.007 0.040 0.217 0.609 0.300 0.877 0.139 0.207
HD 88230 K5 3861 4.68 −0.93 −4.894 −1.083 0.131 0.197 2.944 6.304 10.021 −2.592 5.868 2.326 3.263
0.295 0.196 0.009 0.011 0.111 0.318 0.597 0.367 0.962 0.224 0.290
HD142980 K1IV 4549 2.74 0.11 −6.287 −1.862 0.217 0.260 1.400 6.417 10.892 −2.800 7.794 1.964 3.014
0.082 0.057 0.005 0.006 0.043 0.223 0.643 0.310 0.914 0.136 0.262
HD145675 K0V 5264 4.66 0.34 −5.262 −0.754 0.132 0.163 1.344 6.080 −8.524 −2.225 5.772 1.699 2.020
0.080 0.052 0.007 0.008 0.038 0.223 0.646 0.279 0.856 0.143 0.176
HD161797 G5IV 5411 3.87 0.16 −1.849 0.353 0.014 0.037 0.730 5.209 −5.282 −0.704 4.257 1.090 1.847
0.031 0.022 0.007 0.008 0.016 0.200 0.629 0.239 0.950 0.134 0.162
HD161797 G5IV 5411 3.87 0.16 −1.839 0.402 0.022 0.048 0.723 5.843 −5.542 −0.823 3.282 1.233 1.696
0.031 0.022 0.007 0.008 0.016 0.201 0.610 0.247 0.921 0.128 0.149
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Tabla 3.7: (continuacio´n) Campan˜a 4.
T.esp. Tef log g [Fe/H] Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
HD 37160 K0IIIb 4668 2.46 −0.50 3.319 8.905 1.289 4.308 0.028 0.132 2.706 1.603 1.360 0.911 0.823
0.591 0.879 0.030 0.293 0.014 0.020 0.019 0.057 0.033 0.027 0.015
HD 37160 K0IIIb 4668 2.46 −0.50 3.117 9.030 1.311 4.549 0.049 0.162 2.876 2.151 1.821 1.220 0.941
0.566 0.840 0.034 0.298 0.014 0.020 0.023 0.059 0.036 0.029 0.017
HD 37160 K0IIIb 4668 2.46 −0.50 3.340 6.032 1.294 4.869 0.040 0.143 2.847 2.087 1.898 1.244 0.835
0.661 0.925 0.033 0.288 0.015 0.021 0.025 0.057 0.038 0.028 0.020
HD 38751 G8III-IV 4748 2.27 0.04 4.699 12.264 1.954 7.071 0.072 0.193 3.035 2.960 2.880 1.970 1.224
0.633 0.884 0.034 0.278 0.015 0.020 0.024 0.057 0.037 0.030 0.025
HD 38751 G8III-IV 4748 2.27 0.04 4.004 12.409 1.928 6.974 0.080 0.206 2.911 3.099 3.087 1.941 1.155
0.598 0.861 0.038 0.282 0.014 0.020 0.029 0.060 0.041 0.034 0.026
HD 38751 G8III-IV 4748 2.27 0.04 3.854 9.708 2.145 7.168 0.057 0.184 3.089 3.216 2.971 2.065 1.274
0.670 0.897 0.038 0.282 0.015 0.020 0.031 0.060 0.042 0.035 0.029
HD 38751 G8III-IV 4748 2.27 0.04 4.238 9.917 2.010 7.148 0.057 0.188 3.188 3.230 3.020 2.093 1.276
0.683 0.917 0.044 0.283 0.015 0.021 0.038 0.065 0.051 0.041 0.033
HD 49161 K4III 4180 1.46 0.08 4.843 9.946 1.116 8.474 0.135 0.306 3.960 4.311 4.197 3.082 1.717
0.630 0.871 0.052 0.289 0.013 0.019 0.047 0.071 0.049 0.047 0.029
HD 49161 K4III 4180 1.46 0.08 4.812 10.203 1.166 8.561 0.124 0.290 3.831 4.060 3.766 2.687 1.414
0.628 0.889 0.030 0.276 0.014 0.020 0.028 0.062 0.033 0.033 0.020
HD 72324 G9III 4885 2.13 0.16 2.201 11.248 1.865 6.585 0.033 0.151 2.567 3.161 2.630 1.750 1.185
0.550 0.883 0.040 0.290 0.014 0.020 0.039 0.061 0.046 0.035 0.028
HD 72324 G9III 4885 2.13 0.16 2.264 11.200 2.034 7.019 0.026 0.148 2.479 3.037 2.651 1.777 1.282
0.558 0.888 0.039 0.286 0.015 0.020 0.038 0.061 0.045 0.034 0.027
HD 72324 G9III 4885 2.13 0.16 4.087 8.167 1.744 6.954 0.016 0.136 2.633 3.097 2.549 1.790 1.134
0.683 0.908 0.040 0.291 0.015 0.020 0.038 0.062 0.046 0.037 0.029
HD 72324 G9III 4885 2.13 0.16 4.041 8.324 1.908 7.315 0.023 0.135 2.423 3.001 2.564 1.780 1.276
0.687 0.913 0.041 0.287 0.015 0.020 0.038 0.062 0.045 0.037 0.028
HD 72324 G9III 4885 2.13 0.16 3.907 8.200 1.806 7.067 0.025 0.137 2.422 3.050 2.573 1.807 1.200
0.684 0.900 0.040 0.289 0.014 0.020 0.037 0.061 0.045 0.036 0.026
HD 73593 G8IV 4717 2.25 −0.15 0.165 10.408 1.567 5.745 0.046 0.173 3.214 2.819 2.474 1.668 1.074
0.574 0.899 0.033 0.286 0.015 0.020 0.025 0.056 0.037 0.029 0.022
HD 73593 G8IV 4717 2.25 −0.15 0.148 10.506 1.641 5.581 0.045 0.173 3.211 2.816 2.520 1.636 1.047
0.575 0.904 0.031 0.287 0.015 0.020 0.024 0.057 0.036 0.028 0.021
HD 73593 G8IV 4717 2.25 −0.15 1.895 6.685 1.473 6.077 0.036 0.164 3.131 2.794 2.480 1.694 1.045
0.660 0.911 0.037 0.289 0.015 0.020 0.028 0.058 0.041 0.032 0.026
HD 73593 G8IV 4717 2.25 −0.15 2.093 6.737 1.500 5.906 0.034 0.156 3.079 2.793 2.393 1.641 1.048
0.660 0.908 0.032 0.288 0.014 0.020 0.023 0.055 0.036 0.029 0.021
HD 73665 G8III 4964 2.35 0.13 3.849 8.171 2.292 7.770 0.016 0.122 2.539 3.256 2.601 1.693 1.387
0.690 0.908 0.045 0.288 0.014 0.020 0.040 0.065 0.052 0.039 0.032
HD 73665 G8III 4964 2.35 0.13 4.037 7.820 2.076 7.595 0.022 0.126 2.438 3.466 2.609 1.772 1.381
0.694 0.907 0.044 0.288 0.015 0.020 0.040 0.062 0.048 0.036 0.031
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Tabla 3.7: (continuacio´n) Campan˜a 4.
T.esp. Tef log g [Fe/H] Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
HD 73665 G8III 4964 2.35 0.13 3.818 8.551 1.922 7.673 0.017 0.125 2.432 3.318 2.646 1.703 1.336
0.690 0.900 0.044 0.287 0.015 0.020 0.039 0.064 0.049 0.037 0.030
HD 73665 G8III 4964 2.35 0.13 2.955 8.862 2.150 6.970 0.020 0.130 2.283 3.028 2.678 1.795 1.211
0.656 0.892 0.040 0.289 0.014 0.020 0.039 0.063 0.046 0.037 0.030
HD 73665 G8III 4964 2.35 0.13 3.035 8.313 2.015 7.438 0.018 0.129 2.274 3.150 2.747 1.885 1.216
0.659 0.896 0.041 0.287 0.014 0.020 0.038 0.061 0.045 0.034 0.027
HD 73710 G9III 4930 2.33 0.28 2.877 9.593 2.043 7.647 0.030 0.145 2.600 3.250 2.943 1.918 1.279
0.662 0.882 0.041 0.287 0.014 0.020 0.037 0.063 0.048 0.037 0.030
HD 73710 G9III 4930 2.33 0.28 2.834 9.364 1.832 7.510 0.027 0.140 2.536 3.200 2.850 1.735 1.200
0.663 0.882 0.050 0.293 0.014 0.020 0.044 0.069 0.055 0.042 0.034
HD 88230 K5 3861 4.68 −0.93 3.423 6.907 0.858 6.744 0.178 0.315 4.047 3.191 3.187 2.538 1.426
0.700 0.950 0.126 0.365 0.014 0.020 0.112 0.133 0.128 0.093 0.075
HD102328 K3III 4395 2.09 0.35 4.701 12.086 1.361 8.340 0.154 0.308 4.210 3.876 3.941 2.852 1.471
0.643 0.840 0.034 0.271 0.014 0.020 0.047 0.060 0.035 0.034 0.026
HD129312 G7III 4880 2.45 −0.06 2.371 6.931 1.942 7.212 0.029 0.112 1.942 2.710 2.288 1.597 1.075
0.713 0.906 0.032 0.280 0.015 0.021 0.027 0.056 0.036 0.028 0.022
HD142091 K1IVa 4796 3.22 0.00 2.533 7.210 1.559 6.244 0.040 0.184 3.853 2.580 2.275 1.604 1.119
0.673 0.909 0.031 0.282 0.015 0.021 0.021 0.056 0.035 0.028 0.021
HD142091 K1IVa 4796 3.22 0.00 2.523 7.679 1.581 6.504 0.051 0.205 3.955 2.679 2.882 1.890 1.146
0.668 0.906 0.035 0.284 0.015 0.020 0.027 0.059 0.040 0.031 0.026
HD142091 K1IVa 4796 3.22 0.00 1.891 6.986 1.819 6.525 0.042 0.196 4.011 3.103 2.970 2.092 1.297
0.676 0.908 0.042 0.289 0.014 0.020 0.035 0.064 0.049 0.037 0.029
HD142091 K1IVa 4796 3.22 0.00 2.404 7.377 1.600 6.299 0.044 0.202 3.976 2.974 2.733 1.924 1.141
0.673 0.893 0.037 0.286 0.014 0.020 0.029 0.060 0.042 0.033 0.028
HD142860 F6IV 6249 4.16 −0.15 2.055 7.324 3.527 1.779 0.009 0.057 0.907 0.356 0.566 0.217 0.262
0.546 0.988 0.025 0.288 0.016 0.022 0.023 0.056 0.035 0.027 0.014
HD142860 F6IV 6249 4.16 −0.15 2.163 8.092 3.854 3.222 −0.009 0.061 1.269 0.832 0.922 0.498 0.421
0.552 0.954 0.027 0.294 0.015 0.021 0.030 0.059 0.038 0.028 0.017
HD142980 K1IV 4549 2.74 0.11 3.451 13.747 1.314 6.541 0.109 0.284 4.451 3.223 3.283 2.269 1.351
0.507 0.863 0.037 0.284 0.014 0.020 0.029 0.061 0.040 0.035 0.025
HD145148 K1.5IV 4849 3.45 0.10 3.660 8.202 1.414 6.125 0.087 0.259 4.809 3.330 2.910 2.026 1.111
0.679 0.874 0.037 0.283 0.014 0.020 0.030 0.059 0.041 0.032 0.029
HD145675 K0V 5264 4.66 0.34 3.673 9.866 2.178 6.783 0.069 0.268 5.179 3.347 3.186 1.998 1.112
0.685 0.880 0.045 0.285 0.015 0.020 0.036 0.069 0.050 0.037 0.032
HD161797 G5IV 5411 3.87 0.16 2.576 7.138 2.591 5.860 0.032 0.144 2.930 2.179 2.179 1.155 1.141
0.710 0.927 0.033 0.281 0.015 0.021 0.027 0.062 0.041 0.031 0.023
HD167042 K1III 4927 3.46 −0.19 2.242 9.956 1.719 6.061 0.037 0.186 3.631 2.921 2.542 1.820 1.211
0.605 0.906 0.039 0.290 0.015 0.020 0.033 0.061 0.046 0.036 0.026
HD172958 B8V 11300 3.75 −1.264 3.321 7.558 0.498 −0.008 0.011 0.259 −0.142 0.120 0.094 −0.045
0.679 1.031 0.043 0.299 0.016 0.022 0.039 0.068 0.058 0.042 0.032
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Tabla 3.7: (continuacio´n) Campan˜a 6.
T.esp. Tef log g [Fe/H] HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF Fe4383 Ca4455
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
HD 85503 K2III 4472 2.33 0.23 −7.336 −1.756 0.377 0.425 1.764 6.708 −11.337 −3.713 8.568 2.132
0.060 0.042 0.002 0.002 0.020 0.043 0.073 0.036 0.060 0.067
HD 85503 K2III 4472 2.33 0.23 −6.817 −1.649 0.376 0.424 1.617 6.861 −10.937 −3.505 8.194 1.964
0.098 0.065 0.003 0.004 0.037 0.071 0.105 0.057 0.097 0.080
HD113226 G8III 4983 2.80 0.05 −4.280 −1.004 0.181 0.207 0.505 6.314 −7.215 −1.830 5.319 1.488
0.057 0.039 0.002 0.002 0.029 0.052 0.079 0.042 0.082 0.059
HD125454 G8III 4797 2.58 −0.15 −3.131 −0.018 0.107 0.115 0.709 4.767 −6.021 −2.064 4.215 1.642
0.405 0.266 0.011 0.013 0.212 0.386 0.467 0.290 0.585 0.320
HD125454 G8III 4797 2.58 −0.15 −0.159 0.188 0.707 6.468 −8.163 −2.505 5.765 1.474
0.002 0.002 0.038 0.067 0.099 0.055 0.109 0.068
HD140283 sdF3 5687 3.55 −2.53 1.171 2.320 −0.049 −0.021 0.080 0.403 2.294 2.151 0.079 0.104
0.086 0.036 0.002 0.002 0.031 0.062 0.061 0.036 0.096 0.050
HD140283 sdF3 5687 3.55 −2.53 2.530 2.229 −0.049 −0.023 0.113 0.721 1.981 2.173 0.444 0.051
0.064 0.043 0.003 0.003 0.038 0.075 0.074 0.045 0.115 0.062
HD141144 K0III 4750 2.10 −6.395 −1.511 0.165 0.201 1.193 6.468 −8.679 −2.821 6.397 1.471
0.139 0.080 0.003 0.003 0.053 0.091 0.132 0.076 0.139 0.092
HD141144 K0III 4750 2.10 −5.217 −1.383 −0.085 0.110 1.146 6.557 −9.048 −2.906 6.661 1.627
0.066 0.047 0.004 0.005 0.039 0.071 0.105 0.056 0.107 0.076
HD141144 K0III 4750 2.10 −7.646 −1.231 0.144 0.176 1.224 6.581 −8.459 −2.584 6.347 1.449
0.152 0.053 0.002 0.002 0.029 0.055 0.087 0.044 0.081 0.066
HD141144 K0III 4750 2.10 0.141 0.170 1.246 6.400 −8.439 −2.543 6.426 1.588
0.002 0.002 0.036 0.062 0.096 0.053 0.096 0.070
HD145675 K0V 5264 4.66 0.34 −6.582 −0.819 0.141 0.173 1.259 5.892 −7.855 −2.393 7.214 1.742
0.095 0.045 0.002 0.002 0.032 0.056 0.086 0.048 0.086 0.065
HD145675 K0V 5264 4.66 0.34 −5.140 −0.703 0.138 0.166 1.291 5.837 −7.903 −2.371 7.132 1.757
0.093 0.061 0.002 0.003 0.044 0.081 0.113 0.065 0.118 0.078
HD145675 K0V 5264 4.66 0.34 −4.916 −0.484 0.131 0.161 1.108 5.853 −7.516 −2.070 7.212 1.754
0.131 0.085 0.003 0.004 0.062 0.107 0.145 0.085 0.155 0.098
HD145675 K0V 5264 4.66 0.34 −5.418 −0.771 0.134 0.165 1.311 6.151 −7.789 −2.228 7.095 1.708
0.043 0.032 0.001 0.001 0.021 0.035 0.068 0.034 0.054 0.054
HD147379 K7 3720 4.67 −1.40 −2.855 0.003 −0.110 −0.063 5.271 3.768 −6.960 −2.624 6.326 2.030
0.130 0.084 0.003 0.003 0.059 0.100 0.128 0.071 0.139 0.131
HD147379 K7 3720 4.67 −1.40 −1.667 0.127 −0.121 −0.080 5.212 3.945 −6.971 −2.501 5.867 2.083
0.132 0.094 0.003 0.004 0.070 0.120 0.148 0.086 0.163 0.140
HD147379 K7 3720 4.67 −1.40 −0.202 −0.178 5.227 3.801 −6.992 −2.457 5.953 1.917
0.004 0.004 0.058 0.067 0.095 0.048 0.106 0.126
HD152792 G0V 5612 4.12 −0.25 −0.576 1.061 −0.050 −0.026 0.556 5.099 −3.059 −0.161 2.817 0.655
0.057 0.023 0.001 0.001 0.018 0.033 0.055 0.026 0.060 0.038
HD152792 G0V 5612 4.12 −0.25 0.446 1.098 −0.053 −0.028 0.633 5.140 −3.031 −0.070 2.930 0.558
0.037 0.026 0.001 0.001 0.020 0.037 0.058 0.029 0.062 0.041
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Tabla 3.7: (continuacio´n) Campan˜a 6.
T.esp. Tef log g [Fe/H] HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF Fe4383 Ca4455
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
HD152792 G0V 5612 4.12 −0.25 −0.161 −0.169 0.719 5.080 −3.434 −0.248 3.308 0.700
0.005 0.007 0.026 0.048 0.069 0.037 0.081 0.047
HD152792 G0V 5612 4.12 −0.25 −0.099 −0.074 0.737 4.970 −3.060 −0.145 2.777 0.567
0.004 0.004 0.063 0.117 0.143 0.087 0.191 0.106
HD157089 F9V 5785 4.12 −0.56 −1.170 1.378 −0.050 −0.021 0.589 4.336 −1.774 0.493 2.172 0.452
0.095 0.030 0.001 0.001 0.024 0.044 0.061 0.033 0.073 0.043
HD157089 F9V 5785 4.12 −0.56 −0.074 −0.041 0.687 4.638 −2.746 0.259 2.996 0.462
0.002 0.001 0.018 0.035 0.051 0.026 0.058 0.038
HD161817 sdA2 7639 2.96 −0.95 7.195 6.740 −0.189 −0.109 0.073 −1.807 9.899 6.976 −1.347 0.021
0.096 0.039 0.002 0.004 0.023 0.061 0.044 0.025 0.089 0.040
HD166620 K2V 4944 4.47 −0.23 −6.233 −0.891 0.023 0.057 2.228 5.746 −8.061 −2.704 6.730 1.474
0.089 0.041 0.001 0.002 0.030 0.046 0.077 0.041 0.077 0.067
HD167042 K1III 4927 3.46 −0.19 −5.781 −1.020 0.130 0.160 0.920 6.100 −7.863 −2.654 6.020 1.318
0.106 0.054 0.002 0.002 0.039 0.068 0.100 0.057 0.111 0.076
HD175743 K1III 4635 2.45 −0.12 −7.179 −1.396 0.246 0.285 0.855 6.662 −8.999 −3.016 6.743 1.669
0.114 0.063 0.002 0.003 0.042 0.074 0.110 0.061 0.115 0.079
HD175743 K1III 4635 2.45 −0.12 −6.313 −1.594 0.229 0.256 0.870 6.926 −8.893 −2.744 7.006 1.530
0.179 0.116 0.005 0.006 0.073 0.121 0.171 0.097 0.170 0.104
HD175743 K1III 4635 2.45 −0.12 −7.953 −1.356 0.235 0.268 0.973 6.869 −8.858 −3.002 6.487 1.869
0.185 0.087 0.004 0.004 0.059 0.103 0.146 0.083 0.158 0.094
HD188056 K3III 4244 2.01 0.17 −9.279 −2.154 0.399 0.454 2.304 6.391 −11.332 −3.939 8.825 2.143
0.141 0.069 0.003 0.002 0.034 0.068 0.101 0.055 0.094 0.083
HD188056 K3III 4244 2.01 0.17 −9.399 −1.991 0.388 0.441 2.343 6.395 −11.523 −3.916 8.953 2.192
0.262 0.140 0.002 0.002 0.023 0.046 0.077 0.036 0.065 0.072
HD188056 K3III 4244 2.01 0.17 0.409 0.461 2.107 6.500 −11.070 −3.811 8.527 2.356
0.006 0.006 0.088 0.164 0.222 0.131 0.224 0.140
HD197076 G5V 5761 4.23 0.01 −1.104 1.148 −0.049 −0.020 0.854 4.518 −2.588 0.225 3.185 0.792
0.062 0.021 0.001 0.001 0.015 0.027 0.047 0.022 0.048 0.036
HD197076 G5V 5761 4.23 0.01 0.346 1.124 −0.072 −0.047 0.899 4.773 −2.976 0.271 3.285 0.784
0.041 0.027 0.002 0.001 0.022 0.044 0.060 0.033 0.072 0.047
HD197076 G5V 5761 4.23 0.01 −0.100 −0.069 0.922 4.653 −2.921 0.212 3.255 0.801
0.003 0.002 0.016 0.030 0.047 0.023 0.051 0.039
HD203344 K1III 4658 2.33 −0.17 −8.369 −2.254 0.210 0.238 1.279 6.980 −8.268 −2.647 6.201 1.506
0.435 0.268 0.011 0.012 0.188 0.332 0.455 0.275 0.517 0.288
HD203344 K1III 4658 2.33 −0.17 −0.101 0.107 0.597 7.256 −9.396 −3.092 6.457 1.545
0.008 0.010 0.123 0.200 0.282 0.168 0.307 0.175
HD232078 K3IIp 3996 0.30 −1.73 −4.827 −0.025 0.073 0.129 1.570 5.969 −6.415 −1.320 3.820 1.274
0.246 0.138 0.006 0.006 0.088 0.154 0.196 0.114 0.229 0.126
HD232078 K3IIp 3996 0.30 −1.73 −0.072 −0.098 1.349 5.741 −5.688 −0.884 3.656 1.516
0.006 0.009 0.058 0.099 0.131 0.073 0.147 0.081
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Tabla 3.7: (continuacio´n) Campan˜a 6.
T.esp. Tef log g [Fe/H] Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
HD 85503 K2III 4472 2.33 0.23 4.312 10.709 1.344 7.664 0.155 0.322 4.346 4.135 3.896 2.566
0.062 0.094 0.034 0.076 0.003 0.004 0.048 0.046 0.050 0.043
HD 85503 K2III 4472 2.33 0.23 4.372 10.224 1.505 7.604 0.151 0.318 4.349 4.339 3.838 2.748
0.096 0.138 0.059 0.135 0.004 0.005 0.078 0.082 0.092 0.072
HD113226 G8III 4983 2.80 0.05 3.302 6.260 1.934 6.594 0.032 0.139 2.293 2.962 2.461 1.494
0.071 0.132 0.055 0.126 0.003 0.004 0.072 0.080 0.092 0.072
HD125454 G8III 4797 2.58 −0.15 3.847 5.286 0.999 6.721 0.047 0.172 2.964 2.503 2.853 1.838
0.498 0.848 0.405 0.916 0.011 0.015 0.512 0.601 0.687 0.532
HD125454 G8III 4797 2.58 −0.15 3.725 6.200 1.569 5.899 0.045 0.152 2.474 3.246 2.488 1.634
0.088 0.154 0.066 0.152 0.004 0.004 0.082 0.092 0.108 0.085
HD140283 sdF3 5687 3.55 −2.53 0.198 0.135 2.443 0.296 −0.009 0.007 0.492 0.230 0.233 0.127
0.084 0.155 0.059 0.153 0.004 0.004 0.077 0.093 0.111 0.084
HD140283 sdF3 5687 3.55 −2.53 0.267 −0.352 2.417 0.088 −0.010 0.012 0.610 0.304 0.161 0.075
0.104 0.185 0.071 0.184 0.004 0.004 0.094 0.113 0.135 0.103
HD141144 K0III 4750 2.10 3.809 5.584 1.248 5.573 0.066 0.188 3.072 3.241 2.761 1.908
0.116 0.196 0.086 0.192 0.004 0.006 0.100 0.114 0.131 0.101
HD141144 K0III 4750 2.10 3.463 5.660 1.304 5.927 0.066 0.191 3.224 3.301 2.850 1.906
0.088 0.149 0.062 0.139 0.004 0.005 0.071 0.083 0.093 0.073
HD141144 K0III 4750 2.10 3.530 5.212 1.262 5.697 0.074 0.202 3.282 3.324 2.751 1.998
0.065 0.117 0.047 0.105 0.004 0.005 0.051 0.060 0.067 0.054
HD141144 K0III 4750 2.10 3.397 5.429 1.109 5.771 0.066 0.189 3.156 3.252 2.778 1.835
0.080 0.139 0.056 0.127 0.004 0.005 0.064 0.074 0.084 0.067
HD145675 K0V 5264 4.66 0.34 3.767 9.187 2.046 6.225 0.081 0.281 5.425 3.553 3.065 2.030
0.074 0.131 0.057 0.133 0.003 0.004 0.067 0.088 0.094 0.074
HD145675 K0V 5264 4.66 0.34 3.898 8.781 2.225 5.749 0.085 0.288 5.485 3.659 3.185 1.966
0.103 0.179 0.080 0.191 0.004 0.005 0.096 0.122 0.134 0.106
HD145675 K0V 5264 4.66 0.34 3.749 9.556 2.037 5.584 0.076 0.279 5.465 3.511 3.228 2.098
0.135 0.221 0.100 0.236 0.004 0.005 0.118 0.146 0.164 0.128
HD145675 K0V 5264 4.66 0.34 3.679 9.191 2.098 5.929 0.074 0.275 5.495 3.734 3.175 1.967
0.047 0.093 0.036 0.082 0.003 0.004 0.039 0.058 0.058 0.043
HD147379 K7 3720 4.67 −1.40 6.170 1.816 −0.802 5.177 0.341 0.458 4.192 4.370 4.220 2.991
0.100 0.181 0.085 0.188 0.004 0.006 0.095 0.094 0.115 0.081
HD147379 K7 3720 4.67 −1.40 5.918 1.404 −0.560 5.263 0.339 0.460 4.330 4.427 4.089 2.957
0.119 0.218 0.102 0.232 0.005 0.006 0.119 0.120 0.142 0.103
HD147379 K7 3720 4.67 −1.40 5.947 1.501 −0.730 5.129 0.336 0.457 4.388 4.274 4.348 3.013
0.078 0.132 0.056 0.128 0.004 0.005 0.061 0.060 0.077 0.053
HD152792 G0V 5612 4.12 −0.25 2.496 1.993 2.366 3.145 0.004 0.081 1.990 1.443 1.249 0.673
0.047 0.104 0.037 0.090 0.003 0.004 0.050 0.056 0.064 0.049
HD152792 G0V 5612 4.12 −0.25 2.340 1.876 2.351 3.041 −0.002 0.082 1.996 1.413 1.309 0.653
0.054 0.114 0.041 0.103 0.003 0.004 0.057 0.067 0.077 0.060
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Tabla 3.7: (continuacio´n) Campan˜a 6.
T.esp. Tef log g [Fe/H] Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
HD152792 G0V 5612 4.12 −0.25 2.164 2.155 2.427 2.104 −0.005 0.076 1.929 1.570 1.277 0.633
0.069 0.134 0.051 0.129 0.003 0.004 0.069 0.080 0.092 0.072
HD152792 G0V 5612 4.12 −0.25 2.190 1.452 2.127 3.599 0.004 0.083 2.061 1.440 1.341 0.545
0.168 0.299 0.130 0.319 0.005 0.006 0.172 0.207 0.246 0.193
HD157089 F9V 5785 4.12 −0.56 2.141 1.304 2.605 2.839 0.003 0.072 2.059 1.315 1.067 0.511
0.063 0.127 0.046 0.121 0.003 0.004 0.063 0.076 0.090 0.069
HD157089 F9V 5785 4.12 −0.56 1.938 1.442 2.572 2.909 0.013 0.078 2.318 1.462 1.262 0.550
0.051 0.111 0.039 0.103 0.003 0.004 0.056 0.067 0.081 0.062
HD161817 sdA2 7639 2.96 −0.95 0.589 0.134 6.692 0.131 −0.011 0.015 0.726 0.164 0.099 0.045
0.069 0.136 0.047 0.139 0.003 0.004 0.072 0.090 0.108 0.083
HD166620 K2V 4944 4.47 −0.23 3.682 3.936 1.132 4.472 0.111 0.335 6.288 3.246 2.858 1.864
0.059 0.118 0.049 0.112 0.003 0.004 0.054 0.072 0.078 0.060
HD167042 K1III 4927 3.46 −0.19 3.523 5.752 1.725 5.217 0.048 0.183 3.550 3.128 2.556 1.754
0.094 0.164 0.071 0.168 0.004 0.004 0.089 0.104 0.121 0.094
HD175743 K1III 4635 2.45 −0.12 3.969 7.917 1.458 6.422 0.080 0.203 3.196 3.550 3.058 2.057
0.099 0.163 0.072 0.165 0.004 0.004 0.088 0.101 0.116 0.092
HD175743 K1III 4635 2.45 −0.12 3.415 7.760 1.595 5.764 0.050 0.181 3.202 3.470 2.999 2.086
0.141 0.217 0.091 0.200 0.004 0.006 0.104 0.118 0.135 0.107
HD175743 K1III 4635 2.45 −0.12 3.563 7.512 1.448 6.591 0.077 0.205 3.184 3.693 2.990 1.855
0.130 0.212 0.095 0.213 0.004 0.005 0.115 0.129 0.150 0.118
HD188056 K3III 4244 2.01 0.17 4.732 11.742 1.262 7.908 0.191 0.355 4.598 4.393 4.236 2.876
0.094 0.134 0.059 0.133 0.004 0.005 0.084 0.083 0.089 0.074
HD188056 K3III 4244 2.01 0.17 4.493 11.456 1.186 8.129 0.197 0.363 4.739 4.329 4.245 2.884
0.073 0.090 0.031 0.071 0.004 0.005 0.061 0.048 0.045 0.044
HD188056 K3III 4244 2.01 0.17 4.490 11.207 1.658 7.803 0.188 0.366 4.732 4.199 4.043 2.845
0.214 0.330 0.163 0.377 0.006 0.007 0.217 0.236 0.268 0.212
HD197076 G5V 5761 4.23 0.01 2.568 2.457 2.698 3.481 0.001 0.103 2.651 1.814 1.521 0.850
0.038 0.092 0.030 0.075 0.003 0.004 0.045 0.050 0.053 0.041
HD197076 G5V 5761 4.23 0.01 2.296 2.276 2.783 3.601 0.014 0.117 2.658 1.921 1.556 0.856
0.065 0.131 0.051 0.129 0.003 0.004 0.072 0.085 0.097 0.076
HD197076 G5V 5761 4.23 0.01 2.401 2.186 2.725 3.628 0.007 0.107 2.697 1.908 1.573 0.860
0.043 0.099 0.033 0.086 0.003 0.004 0.050 0.057 0.062 0.049
HD203344 K1III 4658 2.33 −0.17 3.097 5.781 0.942 6.119 0.093 0.223 3.925 2.866 2.784 1.718
0.461 0.767 0.363 0.838 0.010 0.014 0.458 0.541 0.623 0.493
HD203344 K1III 4658 2.33 −0.17 3.695 6.347 1.129 5.295 0.079 0.198 3.476 3.091 2.608 1.675
0.268 0.443 0.205 0.473 0.006 0.008 0.252 0.292 0.341 0.266
HD232078 K3IIp 3996 0.30 −1.73 4.264 3.665 0.838 5.195 0.085 0.206 2.547 2.042 2.018 1.341
0.175 0.290 0.121 0.270 0.006 0.007 0.134 0.159 0.165 0.128
HD232078 K3IIp 3996 0.30 −1.73 3.950 3.160 0.933 5.003 0.084 0.203 2.440 2.321 2.167 1.298
0.112 0.195 0.077 0.176 0.005 0.006 0.085 0.108 0.101 0.083
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librer´ıa de Lick. Los valores de resolucio´n espectral para cada ı´ndice se han tomado
de Gorgas et al. (2004) y se dan en la tabla 3.6 (σins; en km/s).
Una vez transformados los ı´ndices de las estrellas a la resolucio´n de Lick, se
procedio´ a buscar posibles desviaciones sistema´ticas con dicho sistema (debidas a la
diferente calibraccio´n en flujo o a otros efectos). Por un lado, se calculo´ la desviacio´n
sistema´tica (offset) para cada ı´ndice y cada campan˜a como:
offset =
N∑
i
(
ILicki − Iobsi
)
σ−2i
N∑
i
σ−2i
(3.24)
Adema´s se calculo´ la dispersio´n entre las dos muestras como:
σ2Lick−obs =
N
N∑
i
(
ILicki − Iobsi − offset
)2
σ−2i
(N − 1)
N∑
i
σ−2i
(3.25)
donde el sub´ındice i hace referencia a cada estrella. Si la estrella esta´ repetida en
la campan˜a en cuestio´n Iobsi es la media de los valores medidos de ese ı´ndice y
σi (≡ σobsint ) su correspondiente error. N es el nu´mero total de estrellas diferentes
observadas en cada campan˜a.
Los valores obtenidos de la desviacio´n sistema´tica y dispersio´n se muestran,
para cada campan˜a e ı´ndice, en las columnas 5 (offset) y 7 (σ) de la tabla 3.6. La
columna 6 (σLickint ) presenta los errores t´ıpicos de las medidas originales de Lick (Wort-
hey et al. 1994). σesp muestra la dispersio´n esperada como suma cuadra´tica de los
errores internos de Lick y nuestra campan˜a. Aunque estos errores esperados son fre-
cuentemente menores que los observados, no se considera que haya errores residuales
realmente, dado que los errores citados por Worthey (1994) esta´n subestimados.
En la u´ltima columna de la tabla 3.6 se da el valor del estad´ıstico t en la
comparacio´n de las dos muestras, calculado como:
t =
offset
σ√
N
. (3.26)
Se considero´ que el offset era significativamente diferente de 0, y por lo tanto
hab´ıa que aplicarle a los ı´ndices medidos en galaxias y estrellas cuando t era mayor
que 2.
Para transformar los ı´ndices medidos en las galaxias al sistema de Lick es ne-
cesario realizar las mismas correciones, en particular hay que transformar los ı´ndices
a la resolucio´n de Lick. Sin embargo, la combinacio´n del ensanchamiento debido a la
dispersio´n de velocidades con el ensanchamiento instrumental puede ser mayor que
Ana´lisis de los espectros y obtencio´n de datos 71
Tabla 3.8: Coeficientes de los polinomios, obtenidos en la primera campan˜a, utilizados para
corregir los ı´ndices de las galaxias con dispersio´n de velocidades superior a la resolucio´n
espectral del sistema de Lick.
Hβ Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 NaD
a0 1.04995 0.93498 0.98980 0.93504 0.79284 0.86209 1.03562
a1 −0.10125 0.04399 0.00412 −0.02559 0.18442 −0.14733 −0.14216
a2 0.05342 0.02026 0.00650 0.08786 0.02266 0.28588 0.10736
la resolucio´n del sistema de Lick, por lo que no se pueden ensanchar los espectros
gala´cticos y se hace necesario conocer de manera emp´ırica como var´ıan los ı´ndices
con la resolucio´n espectral. Para ello y so´lo en el caso de la primera campan˜a, donde
se dispon´ıa de una muestra de estrellas significativa, se realizo´ el siguiente ana´li-
sis. Se ensancharon los espectros estelares observados hasta 200 km/s y se midieron
en ellos los ı´ndices. Despue´s se convoluciono´ cada espectro con una gaussiana con
la σ necesaria para que el espectro resultante tuviera un ensanchamiento total de
σn = 210, 220, . . . , 400 km/s y se midieron de nuevo los ı´ndices en todos ellos. De esta
forma, para cada ı´ndice se obtuvo una tabla con los cocientes entre el ı´ndice medido
con ensanchamiento total de 200 km/s y el medido con cada nuevo ensanchamiento
(I(σ200)/I(σn)) (realmente, cada cociente era el promedio de los obtenidos con las
46 estrellas para ese ı´ndice y ese ensanchamiento). Y finalmente se ajustaron estos
cocientes a un polinomio de grado dos de la forma:
I(σ200) = I(σn)
(
a0 + a1
(
σn
σ200
)
+ a2
(
σn
σ200
)2)
(3.27)
para caracterizar la variacio´n de los ı´ndices como funcio´n del ensanchamiento espec-
tral y poder transformar los medidos en las galaxias con σ > 200 km/s al sistema
comu´n de comparacio´n. Los coeficientes obtenidos se muestran en la tabla 3.8
No en todas las campan˜as se observaron estrellas suficientes para llevar a cabo
este ana´lisis, por lo que, para los ı´ndices no medidos en la primera campan˜a, se
decidio´ utilizar los coeficientes polino´micos obtenidos por Jablonka, Gorgas y Goud-
frooij (2002) usando un procedimiento similar. Estos coeficientes se presentan en la
tabla 3.9.
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Tabla 3.9: Coeficientes de los polinomios, obtenidos por Jablonka, Gorgas y Goudfrooij
(2002), utilizados para corregir los ı´ndices de las galaxias con dispersio´n de velocidades
superior a la resolucio´n espectral del sistema de Lick .
HδrmA HδrmF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF
a0 0.76129 1.25993 0.70442 0.76492 0.78022 0.89152 1.11845 0.80429
a1 0.10120 −0.51501 0.31941 −0.00441 −0.28090 0.10002 −0.21248 0.25651
a2 0.13751 0.25508 −0.02382 0.23949 0.50067 0.00847 0.09403 −0.06080
Fe4383 Ca4455 Fe4531 Fe4668 Fe5015 Fe5406 Fe5709 Fe5782
a0 0.87985 0.63849 0.91332 1.00545 0.78157 0.89017 0.89437 0.86475
a1 −0.00952 0.09619 −0.01235 −0.12685 0.17915 −0.14121 0.01365 −0.14458
a2 0.12967 0.26532 0.09903 0.12140 0.03928 0.25104 0.09198 0.27983
3.3. Valores centrales de los ı´ndices
Una vez caracterizadas cada una de las campan˜as de observacio´n gracias a las
estrellas observadas y al ana´lisis del apartado anterior, se procede a medir los ı´ndices
en las galaxias. En este apartado se presentan las medidas de los ı´ndices de intensidad
de l´ıneas en las regiones centrales de las galaxias de la muestra. Como criterio inicial
y con el fin de facilitar la comparacio´n de estas medidas con las de otros autores
(Davies et al. 1987; Gonza´lez 1993), se consideraron regiones correspondientes a 4×2
segundos de arco (este u´ltimo valor viene limitado por la anchura de la rendija).
Puesto que gran parte de las galaxias observadas pertenecen al cu´mulo de Virgo,
esta escala se traduce en una escala f´ısica muy similar para la mayoria de la muestra.
Para conseguir espectros correspondientes a esa regio´n se extrajeron y sumaron los
3, 6, 5 y 4 espectros centrales en las cuatro primeras campan˜as respectivamente.
En las dos u´ltimas, el propio taman˜o de las fibras limito´ el espectro central a un
a´rea circular de 2.7′′ de dia´metro. En el ape´ndice A se muestran dichos espectros
centrales.
Para todos los espectros centrales se midio´ la velocidad radial y la dispersio´n
de velocidades siguiendo el procedimiento descrito en la seccio´n 3.1.1. Asimismo se
midieron todos los ı´ndices posibles del sistema de Lick, corrigiendo cada medida
directa con los offsets obtenidos en el ana´lisis de las estrellas, cuando estos eran
significativos. Los correspondientes errores provienen de las incertidumbres en ruido
foto´nico, la calibracio´n en flujo y la velocidad radial, ma´s los posibles errores resi-
duales (calculados como se describe en 3.2.2). Los valores finales de los ı´ndices, junto
con sus errores correspondientes, se dan en las tablas 3.10.
Aprovechando que, en la mayor´ıa de las ocasiones, y para cada galaxia existen
observaciones repetidas en una misma campan˜a, se realizo´ un ana´lisis similar al que
se hizo con las estrellas. Para ello se midieron los ı´ndices en los espectros centrales
de cada observacio´n junto con sus errores de origen conocido y se compararon estos
con la dispersio´n de los valores de los ı´ndices en los distintos espectros de cada gala-
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Tabla 3.10: I´ndices medidos en el espectro correspondiente al centro de las galaxias. Para
cada campan˜a se dan en la primera tabla los valores obtenidos en el espectro original y,
en la segunda los medidos en el espectro a una resolucio´n de 200 km/s.
I´ndices centrales Campan˜a 1 – (espectros originales)
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
NGC4415 1.852 5.167 0.077 0.185 3.042 2.891 2.416 1.511 1.200 0.702 1.687
0.195 0.408 0.014 0.012 0.186 0.192 0.205 0.155 0.113 0.103 0.137
NGC4431 1.900 5.195 0.077 0.187 2.832 2.383 2.504 1.888 1.246 0.743 2.086
0.194 0.409 0.014 0.012 0.188 0.197 0.207 0.154 0.116 0.107 0.141
NGC4489 2.375 6.620 0.091 0.218 3.499 3.245 3.156 1.885 1.324 0.925 2.738
0.094 0.220 0.013 0.011 0.103 0.096 0.094 0.074 0.055 0.049 0.069
NGC5846A 1.476 5.371 0.161 0.297 4.627 2.745 2.587 1.753 0.786 0.851 4.727
0.077 0.199 0.011 0.012 0.091 0.085 0.080 0.063 0.047 0.041 0.062
NGC5846 1.086 4.985 0.172 0.328 4.891 2.817 2.504 1.695 0.987 0.834 5.291
0.077 0.188 0.009 0.008 0.084 0.081 0.079 0.061 0.045 0.040 0.053
IC767 2.840 4.757 0.050 0.134 2.096 2.454 2.316 1.461 1.075 0.656 1.641
0.111 0.260 0.012 0.011 0.121 0.120 0.125 0.095 0.071 0.064 0.089
IC794 2.047 5.422 0.085 0.216 3.244 2.967 3.187 1.933 1.295 0.824 2.798
0.211 0.441 0.012 0.012 0.202 0.208 0.220 0.167 0.124 0.113 0.147
IC3393 2.148 4.983 0.062 0.142 1.825 2.788 2.248 1.539 0.849 0.401 2.076
0.227 0.471 0.015 0.012 0.222 0.225 0.245 0.183 0.141 0.130 0.165
UGC7436 2.094 4.787 0.054 0.160 2.812 2.274 2.358 1.245 0.899 0.521 0.574
0.237 0.496 0.014 0.013 0.226 0.240 0.256 0.192 0.145 0.133 0.182
I´ndices centrales Campan˜a 1 – (espectros ensanchados a 200 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
NGC4415 1.889 4.538 0.076 0.183 2.905 2.599 2.005 1.368 1.114 0.620 1.577
0.195 0.412 0.014 0.012 0.186 0.193 0.207 0.156 0.114 0.104 0.137
NGC4431 1.814 4.387 0.075 0.184 2.713 2.150 2.049 1.705 1.105 0.656 1.997
0.195 0.415 0.014 0.012 0.189 0.198 0.210 0.155 0.116 0.107 0.141
NGC4489 2.306 5.813 0.089 0.215 3.407 2.902 2.593 1.633 1.199 0.780 2.599
0.094 0.222 0.013 0.011 0.103 0.097 0.097 0.075 0.055 0.049 0.070
NGC5846A 1.471 5.428 0.161 0.297 4.656 2.772 2.631 1.781 0.792 0.866 4.746
0.077 0.201 0.011 0.012 0.091 0.086 0.081 0.064 0.048 0.042 0.062
NGC5846 1.088 5.366 0.174 0.329 5.146 3.020 2.836 1.910 1.045 0.949 5.450
0.078 0.203 0.009 0.008 0.086 0.086 0.090 0.068 0.048 0.045 0.055
IC767 2.763 4.184 0.049 0.132 1.989 2.146 1.917 1.303 0.965 0.559 1.492
0.111 0.262 0.012 0.011 0.122 0.121 0.125 0.095 0.071 0.064 0.090
IC794 2.001 4.982 0.083 0.212 3.157 2.630 2.697 1.661 1.170 0.698 2.593
0.211 0.444 0.012 0.012 0.203 0.210 0.223 0.168 0.125 0.114 0.148
IC3393 2.099 4.722 0.061 0.142 1.815 2.441 1.740 1.310 0.729 0.383 1.771
0.226 0.473 0.015 0.012 0.221 0.227 0.249 0.184 0.141 0.130 0.166
UGC7436 2.019 4.212 0.054 0.158 2.642 2.027 1.945 1.025 0.825 0.491 0.587
0.238 0.501 0.014 0.013 0.226 0.241 0.259 0.194 0.145 0.134 0.181
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Tabla 3.10: (continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 2 – (espectros originales)
HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF D4000
σ σ σ σ σ σ σ σ σ
NGC4415 −1.312 0.736 −0.023 −0.007 1.371 4.364 −4.921 −1.122 2.117
1.633 1.083 0.042 0.051 0.692 1.230 1.293 0.788 0.650
NGC4431 0.200 2.259 −0.059 0.014 0.489 5.932 −2.518 0.137 2.053
1.290 0.855 0.034 0.041 0.594 0.910 1.016 0.623 0.648
NGC4489 −0.931 0.731 0.026 0.056 1.730 5.670 −4.554 −0.298 2.371
0.487 0.330 0.013 0.016 0.208 0.358 0.410 0.242 0.646
IC767 2.143 2.236 −0.055 −0.020 0.926 3.999 0.000 1.254 2.016
0.468 0.327 0.013 0.016 0.226 0.386 0.000 0.245 0.645
IC794 −4.574 −1.895 0.149 0.169 3.539 6.609 0.000 −0.544 2.181
2.633 1.764 0.066 0.078 0.943 1.665 0.000 1.196 0.660
NGC5846A −1.928 0.899 0.078 0.106 1.514 5.035 0.000 −1.938 2.355
1.645 1.083 0.042 0.050 0.660 1.096 0.000 0.716 0.653
NGC5846 −2.682 −0.934 0.085 0.128 1.010 5.007 0.000 −1.682 2.678
0.936 0.648 0.024 0.029 0.391 0.630 0.000 0.425 0.649
I´ndices centrales Campan˜a 2 – (espectros ensanchados a 200 km/s
HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF D4000
σ σ σ σ σ σ σ σ σ
NGC4415 −1.036 0.584 −0.034 −0.012 1.067 4.173 −4.861 −0.914 2.117
1.609 1.082 0.042 0.051 0.715 1.228 1.292 0.784 0.650
NGC4431 0.827 1.887 −0.066 −0.027 0.225 5.407 −2.705 0.000 2.053
1.271 0.861 0.034 0.041 0.598 0.922 1.017 0.624 0.648
NGC4489 −0.500 0.576 0.006 0.028 1.333 5.186 −4.605 −0.244 2.371
0.481 0.331 0.013 0.016 0.213 0.362 0.409 0.242 0.646
IC767 2.282 2.045 −0.069 −0.045 0.753 3.426 0.000 1.174 2.016
0.465 0.327 0.013 0.016 0.228 0.392 0.000 0.246 0.645
IC794 −4.357 −1.422 0.135 0.158 2.475 5.692 0.000 −0.456 2.181
2.617 1.749 0.066 0.078 1.033 1.698 0.000 1.193 0.660
NGC5846A −1.758 0.556 0.066 0.099 1.362 5.224 0.000 −1.807 2.355
1.626 1.088 0.042 0.050 0.661 1.085 0.000 0.713 0.653
NGC5846 −2.468 −0.976 0.083 0.121 0.964 4.949 0.000 −1.689 2.678
0.932 0.648 0.024 0.029 0.392 0.631 0.000 0.427 0.649
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Tabla 3.10: (continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 3 – (espectros originales)
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
σ σ σ σ σ σ σ σ
NGC3605 2.158 5.660 0.081 0.220 3.816 3.488 3.310 2.093
0.127 0.488 0.015 0.012 0.100 0.109 0.122 0.177
NGC4515 1.921 4.759 0.075 0.207 3.701 3.057 2.726 1.753
0.128 0.489 0.015 0.012 0.100 0.111 0.126 0.179
I´ndices centrales Campan˜a 3 – (espectros ensanchados a 200 km/s)
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
σ σ σ σ σ σ σ σ
NGC3605 2.082 4.922 0.079 0.216 3.684 3.136 2.769 1.845
0.127 0.488 0.015 0.012 0.100 0.109 0.123 0.177
NGC4515 1.846 4.065 0.073 0.204 3.587 2.744 2.242 1.524
0.128 0.489 0.015 0.011 0.100 0.111 0.127 0.180
xia. De forma general, se ha podido comprobar que los resultados son coincidentes
con los obtenidos para las estrellas. En las medidas finales se han considerado los
errores residuales que se desprenden del ana´lisis de estas u´ltimas, por ser mucho ma´s
fiables. Adicionalmente, y para tener una mayor confianza en las medidas finales, se
repitio´ este mismo proceso con espectros extra´ıdos en extremos sime´tricos de cada
galaxia, donde la sen˜al era aproximadamente del 10% de la del espectro central.
Igualmente, se comprobo´ que, aunque lo´gicamente los errores son ahora mayores,
siguen siendo comparables a la dispersio´n de los valores de los ı´ndices.
Para poder comparar entre si los ı´ndices medidos en distintas galaxias y los
valores observados con los predichos por los modelos, es necesario corregir los ı´ndi-
ces del ensanchamiento de las l´ıneas producido, tanto por la propia dispersio´n de
las velocidades de las estrellas como por la configuracio´n instrumental. Con este
fin se degradaron todos los espectros convoluciona´ndolos con una gaussiana de la
anchura adecuada para conseguir un ensanchamiento equivalente a 200 km/s. Los
ı´ndices correspondientes a espectros que originalmente ya ten´ıan un ensanchamiento
superior a 200 km/s, se corrigieron de acuerdo con la ecuacio´n 3.27 y los coeficientes
de la tabla 3.8. En las tablas 3.10 se muestran todos los ı´ndices antes y despue´s
de esta correccion de ensanchamiento. No´tese que el ensanchamiento produce un
suavizado de las caracter´ısticas espectrales, dando lugar a ı´ndices menores.
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Tabla 3.10: (continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 4 – (espectros originales
HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF D4000
σ σ σ σ σ σ σ σ σ
IC767 1.161 2.686 −0.006 0.045 0.927 4.088 −1.947 1.589 1.704
0.631 0.421 0.019 0.022 0.316 0.679 2.677 0.803 0.140
NGC2694 −2.845 0.336 0.096 0.146 1.720 5.489 −4.662 −1.700 2.154
0.152 0.096 0.014 0.014 0.069 0.772 0.269 0.272 0.180
NGC3641 −2.455 0.105 0.123 0.177 1.245 6.268 −8.244 −2.269 2.366
0.142 0.099 0.006 0.007 0.062 0.322 2.850 0.679 0.196
NGC4464 −2.483 −0.013 0.111 0.162 1.348 6.139 −7.749 −1.963 2.174
0.086 0.066 0.006 0.007 0.036 0.283 2.296 0.371 0.181
NGC4467 −2.499 0.493 0.103 0.159 1.294 5.813 −6.952 −2.072 2.141
0.172 0.118 0.008 0.009 0.081 0.309 2.483 0.510 0.179
NGC4486B −3.108 −0.144 0.149 0.205 1.466 6.070 −8.266 −2.534 2.386
0.084 0.062 0.005 0.007 0.032 0.296 2.681 0.586 0.198
NGC5846A −2.225 0.089 0.105 0.156 1.468 5.968 −6.456 −2.562 2.132
0.232 0.157 0.007 0.009 0.106 0.340 3.034 0.915 0.177
VCC1148 −2.735 0.166 0.108 0.172 1.206 5.369 −7.249 −2.719 2.116
0.327 0.217 0.011 0.013 0.156 0.402 2.512 0.580 0.178
VCC1627 −2.167 0.262 0.049 0.095 1.555 6.160 −5.909 −1.513 2.086
0.179 0.123 0.008 0.010 0.081 0.264 0.944 0.206 0.176
I´ndices centrales Campan˜a 4 – (espectros originales)
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709
σ σ σ σ σ σ σ σ σ
IC767 2.833 1.108 0.085 0.167 2.297 3.454 1.931 1.648 1.025
0.335 0.653 0.024 0.025 0.284 0.304 0.337 0.245 0.666
NGC2694 1.643 5.178 0.128 0.260 4.377 3.721 3.269 2.088
0.116 0.234 0.021 0.014 0.108 0.182 0.179 0.125
NGC3641 1.392 4.324 0.157 0.300 4.675 3.272 2.475 1.696 0.617
0.108 0.196 0.023 0.024 0.098 0.153 0.180 0.119 0.641
NGC4464 1.729 5.092 0.115 0.242 4.252 3.387 2.604 1.747 0.952
0.102 0.228 0.021 0.023 0.092 0.152 0.174 0.116 0.641
NGC4467 1.568 4.978 0.137 0.271 4.339 3.691 3.057 1.954 0.939
0.124 0.253 0.022 0.023 0.113 0.166 0.190 0.129 0.643
NGC4486B 1.608 4.902 0.172 0.323 5.000 3.623 2.562 1.773 0.745
0.100 0.190 0.022 0.024 0.090 0.149 0.174 0.114 0.641
NGC5846A 1.434 4.329 0.180 0.318 4.706 3.569 2.517 1.789 0.684
0.145 0.240 0.024 0.024 0.132 0.180 0.209 0.143 0.645
VCC1148 2.009 4.607 0.145 0.297 4.528 3.706 2.668 1.773 1.101
0.169 0.355 0.022 0.023 0.154 0.198 0.225 0.159 0.648
VCC1627 1.977 6.426 0.102 0.223 3.619 3.140 3.064 1.897 1.071
0.137 0.336 0.016 0.021 0.127 0.181 0.195 0.137 0.644
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Tabla 3.10: (continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 4 – (espectros ensanchados a 200 km/s)
HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF D4000
σ σ σ σ σ σ σ σ σ
IC767 1.395 2.485 −0.024 0.013 0.670 3.344 −1.833 1.708 1.704
0.625 0.424 0.019 0.022 0.321 0.678 2.675 0.793 0.140
NGC2694 −2.402 0.203 0.084 0.122 1.355 5.100 −4.828 −1.551 2.154
0.151 0.096 0.014 0.014 0.070 0.784 0.265 0.270 0.180
NGC3641 −2.089 0.098 0.114 0.156 1.062 5.816 −8.265 −2.059 2.366
0.140 0.098 0.006 0.007 0.063 0.322 2.854 0.676 0.196
NGC4464 −2.102 0.004 0.099 0.138 1.115 5.665 −7.795 −1.776 2.174
0.085 0.066 0.006 0.007 0.037 0.283 2.299 0.371 0.181
NGC4467 −2.027 0.368 0.084 0.128 1.058 5.217 −6.958 −1.854 2.141
0.171 0.118 0.008 0.009 0.081 0.311 2.485 0.511 0.179
NGC4486B −2.768 −0.146 0.140 0.185 1.233 5.733 −8.350 −2.393 2.386
0.084 0.061 0.005 0.007 0.032 0.297 2.686 0.584 0.198
NGC5846A −1.957 0.063 0.100 0.140 1.288 5.604 −6.478 −2.424 2.132
0.231 0.157 0.007 0.009 0.107 0.340 3.040 0.912 0.177
VCC1148 −2.344 0.076 0.088 0.139 0.998 4.861 −7.421 −2.359 2.116
0.324 0.216 0.011 0.012 0.156 0.409 2.520 0.571 0.178
VCC1627 −1.751 0.225 0.030 0.066 1.303 5.458 −6.048 −1.319 2.086
0.176 0.123 0.008 0.010 0.082 0.266 0.945 0.203 0.176
I´ndices centrales Campan˜a 4 – (espectros ensanchados a 200 km/s)
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709
σ σ σ σ σ σ σ σ σ
IC767 2.972 0.818 0.085 0.167 2.190 3.115 1.466 1.548 0.938
0.333 0.654 0.024 0.025 0.284 0.306 0.342 0.252 0.666
NGC2694 1.639 4.839 0.127 0.259 4.253 3.551 2.987 1.919
0.116 0.237 0.021 0.014 0.108 0.183 0.179 0.125
NGC3641 1.399 4.244 0.157 0.299 4.630 3.217 2.384 1.639 0.605
0.108 0.196 0.023 0.024 0.098 0.153 0.181 0.119 0.641
NGC4464 1.694 4.801 0.114 0.241 4.150 3.233 2.363 1.587 0.897
0.102 0.228 0.021 0.023 0.092 0.152 0.174 0.116 0.641
NGC4467 1.541 4.324 0.135 0.268 4.190 3.352 2.580 1.705 0.839
0.124 0.254 0.022 0.023 0.113 0.166 0.191 0.129 0.643
NGC4486B 1.596 4.934 0.172 0.323 5.017 3.641 2.586 1.788 0.748
0.100 0.191 0.022 0.024 0.090 0.149 0.174 0.115 0.641
NGC5846A 1.414 4.316 0.180 0.318 4.702 3.562 2.503 1.783 0.677
0.145 0.240 0.024 0.024 0.132 0.180 0.209 0.143 0.645
VCC1148 1.832 3.968 0.143 0.294 4.317 3.294 2.278 1.584 0.920
0.170 0.356 0.022 0.023 0.155 0.199 0.227 0.159 0.648
VCC1627 1.890 5.645 0.099 0.220 3.432 2.796 2.551 1.690 0.929
0.137 0.339 0.016 0.021 0.127 0.182 0.197 0.137 0.644
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Tabla 3.10: (continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 5 – (espectros originales)
HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγA Fe4383 Ca4455
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
VCC753 0.768 17.374 −28.00 1.701 −2.198 −0.052
1.560 4.591 8.780 3.033 7.728 6.794
VCC763 0.141 0.180 1.205 4.856 −4.289 −1.127 5.121 1.368
0.001 0.001 0.013 0.021 0.024 0.014 0.030 0.024
VCC765 −0.004 0.051 1.156 4.852 1.114 2.302 3.083 −0.352
0.030 0.035 0.546 0.981 0.915 0.555 1.131 0.590
VCC781 −0.036 −0.004 0.385 1.092 3.998 2.784 1.444 0.948
0.007 0.009 0.128 0.251 0.227 0.146 0.344 0.174
VCC823 0.485 4.428 0.169 1.420 3.426 −0.032
0.346 0.586 0.626 0.397 0.835 0.423
VCC828 1.479 5.285 −4.918 −1.417 6.275 1.837
0.066 0.117 0.135 0.081 0.150 0.079
VCC832 −1.623 −8.378 10.688 7.171 −4.245 0.315
5.850 17.466 4.451 10.995 34.872 6.466
VCC833 4.783 9.750 0.308 0.423 −0.152 9.061 −3.734 7.284 10.129 0.668
3.539 2.099 0.149 0.243 2.061 3.623 4.201 2.627 3.925 2.825
VCC838 5.034 0.441 −0.113 −0.194 −1.704 1.465 −6.026 −5.070 −0.036 −2.096
7.239 3.988 0.133 0.268 5.480 6.932 4.946 2.646 16.714 4.159
VCC846 0.051 0.071 0.641 1.053 −1.907 2.421 6.477 1.612
0.071 0.087 1.021 1.688 1.539 0.953 2.580 1.221
VCC854 −0.027 −0.093 1.180 1.032 1.691 3.075 2.933 3.311
0.045 0.048 1.093 1.562 1.500 1.808 2.358 2.072
VCC870 0.029 0.081 1.207 1.958 4.049 4.094 2.644 0.624
0.018 0.023 0.324 0.586 0.552 0.339 0.755 0.402
VCC871 −2.423 −0.064 0.054 0.010 0.592 0.197 0.718 3.695 6.031 2.285
2.236 1.486 0.069 0.077 1.893 2.799 1.962 1.353 2.766 1.337
VCC881 0.170 0.210 1.264 4.624 −4.497 −1.695 4.726 1.342
0.001 0.001 0.014 0.024 0.027 0.017 0.032 0.018
VCC882 0.285 0.363 −0.038 3.227 2.686 3.449 4.344 1.715
0.029 0.033 0.434 0.721 0.771 0.488 0.985 0.480
VCC916 0.080 0.100 1.194 6.363 −4.565 −0.767 6.820 1.383
0.014 0.017 0.245 0.417 0.500 0.302 0.534 0.287
VCC965 0.062 0.136 1.148 3.746 1.740 2.926 3.850 1.934
0.017 0.019 0.291 0.526 0.535 0.336 0.740 0.349
VCC1030 1.493 4.417 −3.042 −0.519 5.156 1.699
0.026 0.048 0.052 0.032 0.063 0.033
VCC1035 −0.067 −0.009 0.515 1.708 4.603 3.170 −0.492 0.603
0.011 0.032 0.292 0.839 0.305 0.257 0.538 0.375
VCC1036 1.959 5.026 −3.411 0.419 6.919 1.798
0.114 0.202 0.225 0.133 0.247 0.130
VCC1059 0.495 6.207 −2.341 0.199 1.921 1.346
0.853 3.918 1.677 1.690 5.050 1.546
VCC1073 0.044 0.087 1.718 5.979 −4.028 −0.861 4.315 1.304
0.006 0.007 0.107 0.189 0.222 0.133 0.266 0.135
VCC1348 0.076 0.122 1.107 5.892 −2.983 0.481 2.419 0.842
0.008 0.009 0.136 0.232 0.270 0.161 0.344 0.175
VCC1353 −0.311 −0.429 1.122 −3.374 7.874 1.701− 11.846 1.645
0.119 0.172 6.815 5.183 4.255 2.421 10.272 3.011
VCC1386 0.667 0.932 4.369 4.441 1.120 7.871 9.446 1.094
0.183 0.187 1.148 1.702 1.535 0.826 1.398 0.843
VCC1389 0.315 0.445 0.713 3.517 7.559 7.243 2.690 0.239
0.060 0.064 0.735 1.157 1.063 0.669 1.447 0.653
VCC1414 0.030 0.077 1.158 3.525 0.190 1.841 4.298 0.696
0.021 0.024 0.357 0.628 0.663 0.437 0.839 0.483
VCC1448 2.046 3.449 −0.032 0.001 0.718 4.601 −2.625 0.211 4.851 2.447
1.077 0.787 0.030 0.039 0.512 0.920 0.988 0.604 1.317 1.111
VCC1491 −0.105 1.275 0.002 0.043 1.426 4.944 −3.647 −0.186 4.341 0.860
0.293 0.201 0.008 0.009 0.134 0.240 0.274 0.165 0.333 0.176
VCC1499 6.539 5.552 −0.128 −0.061 0.263 −0.150 7.343 5.497 −0.269 0.247
0.142 0.168 0.004 0.024 0.142 0.628 0.118 0.101 0.191 0.176
VCC1539 0.728 3.700 −2.476 −0.280 4.118 1.104
1.373 1.261 0.651 0.548 5.084 3.688
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Tabla 3.10: ( continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 5 – (espectros originales)
Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
VCC753 12.772 8.864 3.599 0.365 0.409 0.331 3.607 −1.739 −3.704 −5.139
3.768 7.019 2.815 7.884 0.077 0.088 3.539 4.200 4.997 3.665
VCC763 3.072 5.773 1.228 4.656 0.123 0.264 4.658 2.611 2.622 1.617
0.024 0.033 0.015 0.032 0.000 0.001 0.016 0.017 0.021 0.016
VCC765 3.638 −0.037 0.337 2.384 0.027 0.077 1.288 2.256 1.703 1.043
0.818 1.352 0.529 1.043 0.011 0.013 0.516 0.577 0.619 0.467
VCC781 1.765 1.544 2.417 2.129 0.014 0.069 1.229 2.016 1.799 0.879
0.264 0.404 0.158 0.336 0.004 0.004 0.167 0.188 0.210 0.157
VCC823 3.014 0.780 2.617 4.859 0.018 0.066 2.539 2.927 1.023 1.260
0.589 0.893 0.331 0.684 0.007 0.009 0.332 0.364 0.441 0.318
VCC828 2.793 5.735 1.207 5.304 0.064 0.182 3.997 2.814 2.867 1.852
0.119 0.174 0.072 0.148 0.002 0.002 0.071 0.079 0.086 0.064
VCC832 20.503 6.234 −2.247 −6.579 0.035 0.083 0.020 1.593 −2.525 0.425
25.073 16.838 3.865 3.293 0.023 0.031 1.636 1.477 3.253 0.886
VCC833 5.013 13.733 3.803 3.033 0.045 0.173 3.849 1.416 0.355 1.258
2.911 3.848 1.407 3.112 0.031 0.038 1.702 1.738 1.766 1.651
VCC838 7.432 −8.138 0.582 2.338 0.160 0.063 −1.515 −2.066 −1.751 1.577
10.853 6.805 1.898 9.403 0.034 0.043 3.517 2.070 3.383 1.992
VCC846 0.355 −1.740 1.375 5.143 −0.001 0.057 3.027 1.865 2.775 0.426
1.593 2.283 1.154 1.882 0.021 0.023 1.008 0.982 1.186 1.065
VCC854 2.224 −5.974 3.126 0.988 0.081 0.054 −1.971 1.963 2.386 1.061
1.956 2.862 0.989 2.648 0.020 0.022 1.174 1.065 1.156 0.905
VCC870 3.942 0.644 2.523 3.446 −0.006 0.029 1.378 1.889 2.496 1.033
0.534 0.854 0.331 0.677 0.008 0.009 0.397 0.407 0.459 0.346
VCC871 4.900 −0.942 2.271 7.294 0.117 0.161 0.435 1.778 1.040 0.474
1.564 2.158 0.865 1.805 0.018 0.025 1.226 1.068 1.310 1.030
VCC881 2.864 6.669 0.919 4.173 0.123 0.271 4.301 2.534 2.148 1.453
0.025 0.036 0.016 0.033 0.000 0.000 0.016 0.017 0.019 0.014
VCC882 1.770 0.550 1.313 2.535 0.044 0.135 2.326 0.592 1.064 0.572
0.708 0.981 0.353 0.757 0.008 0.009 0.362 0.393 0.435 0.331
VCC916 5.131 6.347 1.321 6.463 0.081 0.227 4.182 3.375 2.890 2.202
0.383 0.570 0.236 0.454 0.005 0.006 0.231 0.247 0.268 0.211
VCC965 2.422 1.250 2.221 3.501 0.012 0.058 1.618 1.719 2.101 1.198
0.546 0.800 0.303 0.614 0.007 0.008 0.308 0.339 0.372 0.291
VCC1030 3.196 6.019 1.378 5.835 0.097 0.224 4.225 2.715 3.003 1.683
0.048 0.072 0.030 0.061 0.001 0.001 0.029 0.033 0.036 0.028
VCC1035 1.364 −1.377 2.739 2.398 0.005 0.047 0.881 1.565 1.265 0.607
0.791 0.731 0.209 0.903 0.004 0.009 0.484 0.410 0.432 0.314
VCC1036 3.462 4.825 2.279 5.731 −0.010 0.111 2.813 2.841 2.987 1.856
0.192 0.277 0.108 0.215 0.002 0.003 0.105 0.116 0.124 0.094
VCC1059 0.195 4.452 4.155 5.966 0.007 0.107 2.270 0.612 1.850 −0.418
2.512 10.374 1.973 2.908 0.030 0.028 2.071 0.966 2.304 1.191
VCC1073 4.412 6.176 2.522 5.090 0.064 0.192 3.490 3.811 3.019 1.664
0.192 0.287 0.117 0.245 0.003 0.003 0.123 0.132 0.146 0.114
VCC1348 3.398 2.420 2.638 5.291 0.048 0.139 3.197 2.852 1.990 1.031
0.251 0.384 0.145 0.312 0.003 0.004 0.154 0.170 0.193 0.150
VCC1353 2.233 3.284 2.217 3.105 −0.042 0.011 1.671 0.935 2.055 1.055
1.527 2.005 0.910 3.535 0.015 0.014 0.475 0.971 1.835 1.753
VCC1386 1.961 3.721 2.255 1.807 −0.076 0.019 1.875 1.665 0.772 1.409
1.024 1.212 0.607 0.906 0.009 0.012 0.447 0.528 0.590 0.441
VCC1389 2.485 4.926 0.687 0.579 −0.047 −0.005 1.871 2.541 0.639 0.365
0.864 1.128 0.419 0.831 0.008 0.009 0.369 0.397 0.476 0.358
VCC1414 2.047 1.026 1.276 1.885 0.009 0.047 0.748 1.340 2.034 0.956
0.680 0.978 0.368 0.768 0.008 0.009 0.382 0.410 0.452 0.369
VCC1448 3.177 4.936 2.086 1.877 0.100 0.136 2.042 2.523 2.351 1.098
0.875 1.305 0.549 1.069 0.011 0.014 0.567 0.598 0.772 0.696
VCC1491 2.882 3.946 2.735 4.283 0.028 0.160 3.285 3.399 2.301 1.947
0.249 0.363 0.142 0.295 0.003 0.004 0.149 0.163 0.184 0.140
VCC1499 1.026 0.534 4.906 1.240 −0.003 0.035 0.931 1.015 1.245 0.851
0.373 0.435 0.094 0.372 0.002 0.002 0.132 0.127 0.306 0.169
VCC1539 1.705 3.852 3.041 6.443 0.023 0.141 3.318 1.822 2.025 1.261
2.182 3.280 1.744 4.789 0.014 0.039 3.548 2.561 2.803 2.289
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Tabla 3.10: (continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 5 – (espectros ensanchados a 200 km/s)
HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF Fe4383 Ca4455
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
VCC753 0.393 1.615 −2.082 −0.301
1.577 4.245 8.448 3.235 7.790 6.798
VCC763 0.006 0.052 1.305 5.560 −6.006 −1.532 5.237 1.721
0.135 0.150 0.189 0.627 1.442 1.262 0.984 0.229
VCC765 −0.132 −0.082 0.867 4.889 −1.081 1.778 2.778 0.110
0.138 0.154 0.536 1.062 1.699 1.379 1.516 0.637
VCC781 −0.175 −0.137 0.509 1.486 2.137 2.383 1.028 0.959
0.135 0.150 0.228 0.674 1.459 1.270 1.044 0.288
VCC823 0.494 4.322 −1.511 1.043 3.029 0.296
0.398 0.866 1.571 1.321 1.286 0.482
VCC828 1.305 5.507 −6.738 −1.641 5.770 1.773
0.200 0.637 1.448 1.264 0.995 0.242
VCC832 −1.250 −9.206 9.133 5.722 −0.232 2.548
3.588 6.286 4.969 10.812 26.529 3.934
VCC833 6.660 9.364 0.145 0.185 0.628 8.980 −3.484 7.770 9.216 0.853
3.575 2.130 0.192 0.234 1.797 3.204 4.314 2.769 4.113 2.539
VCC838 3.200 −0.081 −0.214 −0.223 −0.122 2.643 −7.925 −5.351 1.198 −1.384
5.683 4.257 0.193 0.229 3.314 7.141 5.795 3.083 14.006 4.359
VCC846 −0.102 −0.026 0.849 1.648 −2.630 2.079 5.617 1.225
0.152 0.172 1.028 1.799 2.058 1.533 2.516 1.074
VCC854 −0.159 −0.210 1.033 2.182 −0.154 3.142 3.135 3.327
0.142 0.158 1.100 1.687 2.088 2.195 2.785 1.642
VCC870 −0.106 −0.046 1.101 2.409 2.293 3.506 2.432 0.861
0.136 0.152 0.354 0.863 1.547 1.306 1.242 0.450
VCC871 −2.796 −0.261 −0.059 −0.070 0.529 1.669 −1.244 2.978 6.042 2.572
2.246 1.479 0.149 0.166 1.429 2.311 2.345 1.740 2.703 1.406
VCC881 0.032 0.073 1.225 5.163 −6.243 −2.032 4.633 1.542
0.135 0.150 0.189 0.627 1.442 1.262 0.984 0.229
VCC882 0.142 0.212 0.049 3.058 1.266 2.967 4.009 1.742
0.138 0.153 0.470 0.975 1.625 1.350 1.395 0.532
VCC916 −0.061 −0.037 1.074 6.578 −6.488 −1.191 6.137 1.316
0.136 0.151 0.312 0.754 1.526 1.297 1.126 0.371
VCC965 −0.077 −0.011 1.094 4.041 −0.119 2.392 3.733 1.809
0.136 0.152 0.346 0.814 1.537 1.305 1.217 0.426
VCC1030 1.332 4.930 −4.852 −0.866 4.906 1.808
0.191 0.628 1.443 1.262 0.986 0.230
VCC1035 −0.202 −0.153 0.553 1.924 2.804 2.671 −0.514 0.828
0.136 0.152 0.324 0.762 1.487 1.279 1.100 0.358
VCC1036 1.708 5.205 −5.095 0.011 6.470 1.722
0.222 0.659 1.459 1.269 1.015 0.264
VCC1059 0.367 6.392 −3.853 −0.414 1.704 1.406
0.939 3.043 2.533 2.426 5.052 1.315
VCC1073 −0.096 −0.057 1.505 6.186 −5.829 −1.168 4.092 1.337
0.135 0.150 0.218 0.655 1.459 1.269 1.019 0.266
VCC1348 −0.068 −0.024 1.042 6.033 −4.586 −0.004 2.492 1.061
0.135 0.150 0.234 0.669 1.467 1.272 1.042 0.288
VCC1353 −0.431 −0.528 1.501 −1.560 5.120 0.973 −8.115 1.244
0.193 0.210 4.849 3.871 3.610 2.395 5.026 1.930
VCC1386 0.439 0.650 3.395 3.723 −0.119 7.288 9.276 1.088
0.213 0.225 1.113 1.879 2.112 1.549 1.747 0.835
VCC1389 0.142 0.248 0.966 3.432 5.720 6.345 2.930 0.320
0.148 0.163 0.749 1.338 1.787 1.431 1.732 0.693
VCC1414 −0.098 −0.058 0.964 3.672 −1.499 1.197 4.267 0.978
0.137 0.152 0.414 0.896 1.589 1.327 1.298 0.512
VCC1448 2.185 3.324 −0.174 −0.157 0.679 5.211 −4.461 −0.339 4.651 2.036
1.102 0.699 0.138 0.154 0.519 1.096 1.750 1.400 1.610 0.800
VCC1491 0.173 1.126 −0.141 −0.101 1.299 5.170 −5.393 −0.588 4.253 0.947
0.291 0.201 0.135 0.150 0.234 0.672 1.468 1.272 1.039 0.290
VCC1499 6.411 5.145 −0.263 −0.201 0.365 0.205 5.494 4.942 −0.362 0.479
0.194 0.164 0.135 0.152 0.221 0.816 1.447 1.264 1.009 0.278
VCC1539 0.859 4.365 −4.394 −0.846 3.688 1.187
1.116 1.514 1.687 1.402 3.943 2.928
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Tabla 3.10: (continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 5 – (espectros ensanchados a 200 km/s)
Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
VCC753 13.394 0.621 3.890 0.644 0.436 0.370 3.863 −1.468 −3.708 −4.943
3.798 7.027 2.817 7.929 0.079 0.091 3.554 4.204 5.010 3.669
VCC763 3.694 6.530 1.519 4.935 0.150 0.303 4.914 2.882 2.618 1.813
0.475 0.344 0.109 0.848 0.017 0.022 0.331 0.190 0.362 0.181
VCC765 4.401 0.617 0.727 2.348 0.053 0.115 1.568 2.357 1.587 1.201
0.944 1.337 0.558 1.348 0.021 0.025 0.613 0.612 0.731 0.495
VCC781 2.084 2.253 2.573 2.086 0.040 0.107 1.455 2.052 1.557 0.976
0.543 0.525 0.192 0.912 0.018 0.022 0.371 0.266 0.419 0.240
VCC823 3.397 1.675 2.839 5.093 0.044 0.105 2.658 3.002 1.029 1.394
0.754 0.953 0.344 1.091 0.019 0.023 0.469 0.411 0.563 0.366
VCC828 3.194 6.267 1.492 5.175 0.090 0.220 4.123 2.893 2.577 1.865
0.489 0.384 0.130 0.860 0.017 0.022 0.338 0.205 0.372 0.191
VCC832 −1.619 −6.323 0.059 0.125 0.290 1.789 −2.065 0.358
3.139 2.964 0.027 0.039 1.640 1.699 2.626 1.010
VCC833 3.915 3.221 0.071 0.211 4.162 1.596 0.339 1.414
1.405 3.244 0.036 0.044 1.699 1.738 1.798 1.608
VCC838 0.942 1.219 0.191 0.099 −1.017 −1.714 −0.965 1.588
1.546 6.216 0.035 0.050 2.940 1.855 2.406 1.466
VCC846 1.739 −0.893 1.132 4.882 0.024 0.096 2.867 2.045 2.368 0.687
1.475 2.149 0.968 2.058 0.026 0.032 0.950 0.994 1.321 1.069
VCC854 3.104 −4.827 3.272 1.267 0.108 0.093 −1.715 2.234 2.382 1.257
1.982 2.659 0.910 2.780 0.026 0.031 1.220 1.082 1.211 0.923
VCC870 4.226 1.233 2.715 3.681 0.021 0.067 1.660 2.105 2.394 1.237
0.717 0.910 0.362 1.086 0.019 0.023 0.511 0.444 0.588 0.381
VCC871 5.496 −0.123 2.562 7.573 0.144 0.200 0.691 2.049 1.036 0.670
1.621 2.257 0.872 1.994 0.025 0.033 1.270 1.085 1.359 1.046
VCC881 3.356 7.315 1.210 4.452 0.150 0.310 4.557 2.805 2.144 1.649
0.475 0.344 0.109 0.848 0.017 0.022 0.331 0.190 0.362 0.181
VCC882 1.947 1.503 1.426 2.887 0.070 0.173 2.470 0.835 1.023 0.725
0.861 1.029 0.371 1.124 0.019 0.023 0.488 0.439 0.565 0.374
VCC916 4.747 6.656 1.618 6.110 0.105 0.262 4.349 3.465 2.642 2.141
0.618 0.670 0.259 0.964 0.018 0.022 0.404 0.313 0.452 0.280
VCC965 2.864 1.991 2.474 3.456 0.037 0.097 1.734 1.920 1.824 1.332
0.725 0.870 0.321 1.050 0.019 0.023 0.453 0.389 0.522 0.340
VCC1030 3.659 6.646 1.650 6.011 0.124 0.262 4.405 2.938 2.898 1.831
0.476 0.350 0.112 0.849 0.017 0.022 0.332 0.192 0.363 0.182
VCC1035 1.799 −0.422 3.024 2.366 0.032 0.085 1.123 1.702 1.117 0.723
0.642 0.617 0.256 1.171 0.018 0.023 0.535 0.374 0.528 0.345
VCC1036 3.715 5.457 2.500 5.554 0.016 0.148 2.998 2.921 2.570 1.866
0.512 0.440 0.153 0.874 0.017 0.022 0.347 0.222 0.383 0.204
VCC1059 1.252 3.916 4.535 6.291 0.035 0.145 2.353 0.693 1.825 −0.179
3.095 7.962 2.318 3.112 0.035 0.037 1.688 0.964 2.243 1.351
VCC1073 4.682 6.676 2.654 5.028 0.089 0.228 3.691 3.836 2.667 1.739
0.512 0.447 0.159 0.882 0.018 0.022 0.353 0.232 0.391 0.213
VCC1348 3.687 2.959 2.833 5.299 0.073 0.177 3.377 2.977 1.749 1.156
0.537 0.515 0.181 0.903 0.018 0.022 0.365 0.255 0.411 0.234
VCC1353 2.863 4.095 2.593 3.080 −0.017 0.049 1.937 1.124 1.795 1.179
1.266 1.842 0.792 2.731 0.023 0.025 0.637 0.865 1.451 1.600
VCC1386 2.549 4.254 2.528 1.918 −0.049 0.054 2.124 1.714 0.749 1.397
2.549 4.254 2.528 1.918 −0.049 0.054 2.124 1.714 0.749 1.397
VCC1389 2.387 5.495 1.181 1.055 −0.023 0.034 2.025 2.546 0.553 0.618
0.993 1.138 0.424 1.183 0.019 0.023 0.493 0.442 0.596 0.399
VCC1414 2.601 1.633 1.387 2.179 0.034 0.085 0.964 1.350 1.683 1.062
0.821 1.036 0.382 1.143 0.019 0.023 0.502 0.450 0.580 0.400
VCC1448 3.388 5.384 2.384 1.936 0.128 0.177 2.325 2.588 2.173 1.025
1.008 1.370 0.522 1.376 0.021 0.026 0.656 0.623 0.819 0.631
VCC1491 3.427 4.595 2.926 4.169 0.054 0.197 3.422 3.464 2.059 2.018
0.534 0.500 0.178 0.898 0.018 0.022 0.363 0.251 0.407 0.229
VCC1499 0.527 0.477 0.140 0.920 0.017 0.022 0.345 0.233 0.414 0.222
0.527 0.477 0.140 0.920 0.017 0.022 0.345 0.233 0.414 0.222
VCC1539 2.274 4.877 3.419 6.400 0.050 0.181 3.480 1.977 1.932 1.479
2.155 3.172 2.003 4.499 0.022 0.045 3.309 2.429 2.638 2.269
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Tabla 3.10: (continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 6 – (espectros originales)
HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF Fe4383 Ca4455
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
VCC763 −3.678 0.106 0.147 1.129 5.514 −6.136 −1.683 4.953 1.727
0.138 0.061 0.040 0.047 0.110 0.250 0.087 0.163 0.053
VCC779 1.756 −0.064 0.218 2.115 9.591 −9.972 3.885 20.620 −0.174
0.932 0.072 0.057 0.656 1.361 2.004 0.901 1.391 1.084
VCC781 3.367 −0.027 0.050 0.405 2.608 2.578 2.661 −1.367 1.306
0.158 0.061 0.041 0.125 0.254 0.343 0.169 0.459 0.198
VCC810 3.269 0.265 0.475 3.304 −0.332 −0.521 2.145 8.074 8.517
0.718 0.073 0.059 0.610 1.364 1.282 0.802 1.754 0.708
VCC815 −0.063 0.006 −0.851 2.836 0.606 0.993 2.773 0.697
0.063 0.044 0.300 0.593 0.684 0.409 1.063 0.587
VCC828 0.294 0.060 0.104 1.630 6.158 −5.972 −1.683 6.013 2.213
0.075 0.061 0.040 0.051 0.130 0.258 0.094 0.175 0.067
VCC833 −1.514 −0.171 −0.096 −0.086 −0.154 3.634 −2.303 −2.472 1.401 1.551
0.990 0.501 0.064 0.046 0.338 0.664 0.784 0.531 1.049 0.537
VCC838 0.048 0.453 2.043 6.981 −0.952 1.000 6.061 −2.090
0.094 0.083 0.872 1.485 1.856 1.132 2.520 1.308
VCC844 0.127 −0.023 0.039 5.763 4.473 −7.135 −2.858 5.107 2.486
0.201 0.061 0.041 0.129 0.247 0.362 0.183 0.352 0.201
VCC846 2.272 0.188 −0.004 0.067 1.689 4.834 −4.112 0.431 8.016 −0.398
0.755 0.323 0.062 0.042 0.227 0.451 0.590 0.327 0.714 0.461
VCC854 6.005 4.538 −0.185 −0.166 0.959 1.199 −0.286 1.568 2.861 1.781
1.057 0.570 0.066 0.050 0.456 0.819 0.909 0.570 1.239 0.634
VCC871 −0.637 0.689 −0.222 −0.198 0.947 5.177 −2.178 −0.105 −0.113 1.824
1.244 0.695 0.065 0.049 0.362 0.709 0.876 0.570 1.176 0.591
VCC872 2.190 0.271 −0.059 −0.001 −0.055 3.071 −0.966 −0.013 1.032 1.704
0.724 0.268 0.062 0.041 0.191 0.348 0.434 0.254 0.527 0.255
VCC881 −9.010 −0.110 0.134 0.181 1.583 5.459 −6.141 −1.626 5.562 1.778
0.664 0.061 0.061 0.040 0.045 0.110 0.248 0.086 0.162 0.057
VCC882 −0.142 0.725 −0.014 0.008 0.859 3.307 −3.158 −1.111 3.262 1.472
0.686 0.173 0.061 0.041 0.133 0.283 0.371 0.201 0.407 0.196
VCC903 1.458 4.073 −0.174 −0.225 0.186 −1.289 −0.817 0.457 7.573 2.046
1.152 0.573 0.066 0.051 0.526 1.037 1.105 0.737 1.447 0.816
VCC916 0.078 0.099 2.067 5.901 −5.782 −1.989 5.817 2.168
0.061 0.041 0.114 0.212 0.339 0.171 0.308 0.167
VCC996 17.601 8.340 −0.169 −0.082 2.854 −3.806 2.890 5.148 4.654 6.307
1.288 0.357 0.063 0.045 0.217 0.858 0.467 0.242 0.822 0.319
VCC1030 −1.381 1.227 0.071 0.115 1.526 4.922 −3.221 0.128 5.626 1.811
0.644 0.073 0.061 0.040 0.049 0.138 0.254 0.090 0.170 0.049
VCC1040 −11.490 0.451 −0.009 0.027 1.831 3.084 −2.372 1.012 6.581 1.532
2.870 0.249 0.062 0.042 0.201 0.430 0.534 0.290 0.651 0.371
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Tabla 3.10: (continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 6 – (espectros originales)
Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
VCC763 3.457 6.223 1.390 4.353 0.149 0.304 4.460 2.522 1.995 1.519
0.106 0.131 0.051 0.179 0.005 0.005 0.048 0.057 0.065 0.051
VCC779 3.360 −8.953 5.423 14.770 0.014 0.071 2.289 0.495 2.203 2.409
1.549 3.847 1.254 2.470 0.035 0.045 1.701 2.200 2.540 1.787
VCC781 2.711 3.082 2.428 4.385 0.035 0.116 1.268 2.116 1.668 0.911
0.320 0.516 0.236 0.553 0.007 0.009 0.310 0.353 0.412 0.324
VCC810 4.826 −3.984 3.265 9.994 0.039 0.203 1.275 1.070 4.734 1.144
1.413 2.825 1.184 2.781 0.032 0.045 1.834 2.076 2.183 1.962
VCC815 −2.675 3.708 4.184 3.583 0.020 0.058 0.047 1.311 0.811 0.222
1.147 1.759 0.869 2.159 0.025 0.031 1.299 1.486 1.815 1.344
VCC828 4.128 6.071 1.627 5.722 0.118 0.261 4.187 3.137 2.766 2.003
0.129 0.156 0.062 0.197 0.005 0.005 0.066 0.076 0.086 0.067
VCC833 0.518 3.510 2.166 4.241 0.115 0.162 2.151 1.878 1.033 0.311
0.906 1.474 0.662 1.640 0.020 0.025 0.948 1.129 1.262 1.013
VCC838 −2.801 4.784 1.748 0.401 0.065 0.111 1.039 3.051 0.400 0.020
1.906 2.493 1.011 2.516 0.026 0.034 1.362 1.518 1.940 1.463
VCC844 5.649 −0.304 −1.400 5.049 0.392 0.493 4.806 3.976 4.076 2.834
0.262 0.414 0.202 0.479 0.007 0.009 0.244 0.234 0.260 0.194
VCC846 −0.307 −0.302 2.443 3.088 0.050 0.121 2.088 3.154 2.892 −1.039
0.762 1.314 0.603 1.492 0.017 0.021 0.815 0.945 1.090 0.957
VCC854 −0.445 0.226 1.661 5.684 0.057 0.067 −0.607 2.157 0.745 0.084
1.231 1.860 0.862 1.915 0.022 0.027 1.146 1.280 1.581 1.145
VCC871 2.893 0.141 1.643 5.505 0.083 0.117 0.956 0.290 2.386 0.146
0.863 1.459 0.595 1.338 0.016 0.020 0.768 0.882 0.964 0.793
VCC872 2.041 0.994 1.373 2.775 0.108 0.117 1.104 0.796 1.326 1.103
0.437 0.714 0.315 0.775 0.010 0.012 0.427 0.489 0.565 0.431
VCC881 3.578 7.226 1.237 5.169 0.152 0.309 4.769 2.889 2.371 1.707
0.105 0.127 0.048 0.174 0.004 0.004 0.042 0.050 0.057 0.044
VCC882 1.835 3.704 1.513 4.675 0.078 0.160 1.693 1.537 1.211 1.138
0.335 0.528 0.244 0.582 0.008 0.009 0.323 0.364 0.424 0.323
VCC903 −2.673 0.192 1.418 −0.361 0.134 0.137 2.405 2.625 −1.351 1.275
1.668 2.333 0.993 2.678 0.029 0.036 1.402 1.632 2.119 1.436
VCC916 3.686 6.747 2.100 6.456 0.105 0.249 3.921 3.765 3.439 2.237
0.254 0.385 0.175 0.417 0.007 0.008 0.216 0.238 0.275 0.214
VCC996 −6.909 6.397 11.322 13.270 0.112 0.183 3.613 6.756 −3.558 1.426
1.070 1.864 0.701 1.653 0.025 0.029 1.056 0.957 1.793 1.119
VCC1030 3.722 7.261 1.680 4.890 0.096 0.236 4.050 2.734 2.611 1.669
0.111 0.140 0.052 0.180 0.005 0.005 0.050 0.058 0.068 0.053
VCC1040 1.354 0.521 1.273 2.968 0.030 0.089 2.413 2.391 1.407 1.478
0.618 1.053 0.483 1.128 0.013 0.017 0.595 0.703 0.832 0.621
84 Cap´ıtulo 3
Tabla 3.10: (continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 6 – (espectros ensanchados a 200 km/s)
HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300 HγA HγF Fe4383 Ca4455
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
VCC763 −3.701 0.105 0.144 1.129 5.514 −6.127 −1.704 5.226 1.913
0.134 0.061 0.040 0.047 0.110 0.250 0.087 0.165 0.061
VCC779 1.774 −0.058 0.197 2.160 9.624 −9.956 3.944 21.978 −0.260
0.912 0.072 0.058 0.670 1.366 2.001 0.915 1.481 1.259
VCC781 2.797 −0.042 0.013 0.264 2.196 2.410 2.509 −0.697 1.074
0.163 0.061 0.041 0.127 0.256 0.341 0.170 0.444 0.200
VCC810 2.389 0.256 0.436 2.941 0.398 −0.392 2.221 8.249 8.957
0.736 0.073 0.059 0.628 1.318 1.284 0.783 1.791 0.746
VCC815 −0.409 −0.163 −0.652 2.559 0.326 0.919 2.424 0.484
0.068 0.048 0.294 0.597 0.684 0.410 1.055 0.587
VCC828 0.192 0.046 0.080 1.255 5.636 −6.102 −1.499 5.333 1.735
0.068 0.061 0.040 0.051 0.116 0.254 0.092 0.175 0.059
VCC833 −1.737 0.160 −0.113 −0.104 0.136 3.822 −2.896 −1.879 0.095 0.978
0.986 0.491 0.064 0.046 0.333 0.648 0.791 0.514 1.088 0.555
VCC838 0.049 0.476 2.368 7.142 −0.953 1.031 6.865 −2.877
0.095 0.086 1.010 1.519 1.858 1.172 2.853 1.729
VCC844 −0.256 −0.043 0.008 4.650 3.928 −7.022 −2.564 4.507 1.772
0.176 0.061 0.041 0.131 0.250 0.357 0.178 0.353 0.187
VCC846 3.347 −0.230 −0.006 0.052 1.073 3.931 −3.997 0.505 7.222 −0.506
0.747 0.316 0.062 0.043 0.236 0.462 0.592 0.327 0.715 0.449
VCC854 5.915 4.274 −0.188 −0.164 1.292 1.140 −0.243 1.553 2.644 1.464
1.046 0.568 0.066 0.050 0.406 0.829 0.903 0.560 1.245 0.648
VCC871 0.813 0.501 −0.223 −0.196 0.577 5.303 −2.551 −0.158 −0.012 1.605
1.185 0.698 0.065 0.048 0.369 0.705 0.879 0.563 1.178 0.584
VCC872 2.371 0.858 −0.063 −0.032 0.201 2.556 −0.993 0.150 0.434 1.351
0.723 0.249 0.062 0.042 0.186 0.352 0.433 0.251 0.533 0.260
VCC881 −8.776 −0.184 0.130 0.169 1.404 5.346 −6.170 −1.604 5.530 1.769
0.664 0.060 0.061 0.040 0.045 0.107 0.248 0.086 0.162 0.056
VCC882 0.104 0.617 −0.021 0.000 0.690 3.055 −3.356 −1.105 3.045 1.173
0.685 0.173 0.061 0.041 0.136 0.272 0.372 0.200 0.406 0.199
VCC903 0.209 3.823 −0.143 −0.174 0.025 −1.030 −0.740 0.504 5.856 1.134
1.174 0.572 0.066 0.051 0.525 1.008 1.101 0.726 1.519 0.853
VCC916 0.061 0.081 1.502 5.465 −6.045 −1.787 5.280 1.631
0.061 0.041 0.110 0.210 0.337 0.166 0.314 0.158
VCC996 19.634 8.061 −0.178 −0.058 2.999 −4.382 2.730 5.094 4.686 6.411
0.830 0.308 0.063 0.044 0.218 0.580 0.465 0.248 0.828 0.324
VCC1030 −1.078 1.071 0.065 0.098 1.221 4.744 −3.388 0.172 5.273 1.561
0.644 0.069 0.061 0.040 0.050 0.120 0.254 0.090 0.170 0.049
VCC1040 −17.230 0.205 −0.011 0.019 1.455 3.515 −2.379 0.976 6.057 1.654
1.500 0.250 0.062 0.042 0.208 0.427 0.528 0.290 0.658 0.367
Ana´lisis de los espectros y obtencio´n de datos 85
Tabla 3.10: (continuacio´n)
I´ndices centrales Campan˜a 6 – (espectros ensanchados a 200 km/s)
Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
V763 3.588 6.398 1.397 4.957 0.152 0.306 4.909 2.840 2.536 1.888
0.108 0.134 0.051 0.187 0.005 0.005 0.053 0.064 0.082 0.064
VCC779 3.512 −9.257 5.452 17.011 0.014 0.071 2.545 0.564 2.862 3.060
1.625 3.978 1.261 2.843 0.036 0.046 1.892 2.505 3.265 2.270
VCC781 2.368 2.733 2.288 3.745 0.033 0.114 1.307 1.915 1.357 0.828
0.321 0.519 0.237 0.558 0.007 0.009 0.308 0.354 0.416 0.323
VCC810 4.899 −4.026 3.274 10.955 0.039 0.204 1.359 1.163 5.556 1.326
1.435 2.855 1.188 3.048 0.033 0.045 1.954 2.256 2.553 2.275
VCC815 −1.588 3.126 4.021 3.413 0.019 0.059 0.089 1.123 0.695 −0.090
1.098 1.777 0.868 2.169 0.025 0.031 1.296 1.501 1.821 1.365
VCC828 3.712 5.867 1.606 5.187 0.116 0.259 4.050 2.888 2.401 1.761
0.116 0.156 0.062 0.198 0.005 0.005 0.066 0.077 0.088 0.068
VCC833 0.936 2.967 2.225 3.299 0.114 0.157 1.811 1.630 0.538 0.179
0.895 1.470 0.661 1.664 0.020 0.025 0.958 1.134 1.283 1.016
VCC838 −3.105 5.133 1.764 0.493 0.067 0.112 1.231 3.697 0.636 0.029
2.094 2.675 1.020 3.089 0.027 0.035 1.614 1.840 2.836 2.111
VCC844 5.355 −0.606 −1.223 4.445 0.387 0.488 4.589 3.603 3.612 2.421
0.243 0.417 0.202 0.481 0.007 0.009 0.248 0.235 0.266 0.199
VCC846 −0.373 −0.011 2.158 2.318 0.051 0.121 2.036 2.648 2.455 −0.660
0.763 1.303 0.607 1.498 0.017 0.021 0.817 0.955 1.103 0.941
VCC854 0.104 0.584 1.873 5.521 0.057 0.065 −0.637 2.140 0.803 0.159
1.191 1.844 0.853 1.918 0.022 0.027 1.149 1.282 1.570 1.141
VCC871 2.448 0.368 1.474 5.216 0.083 0.114 1.025 0.343 2.108 0.250
0.875 1.447 0.594 1.345 0.016 0.020 0.766 0.881 0.975 0.788
VCC872 1.528 1.017 1.215 2.431 0.107 0.116 1.069 0.616 0.905 0.952
0.441 0.710 0.316 0.780 0.010 0.012 0.427 0.490 0.573 0.434
VCC881 3.570 7.217 1.239 5.499 0.153 0.310 4.965 3.054 2.639 1.878
0.105 0.128 0.048 0.177 0.004 0.004 0.044 0.053 0.063 0.048
VCC882 1.781 3.662 1.442 4.045 0.077 0.159 1.513 1.340 0.916 1.013
0.335 0.528 0.244 0.588 0.008 0.009 0.322 0.367 0.428 0.324
VCC903 −2.275 −0.257 1.207 0.670 0.131 0.142 2.195 1.950 −0.622 1.022
1.655 2.359 1.004 2.597 0.029 0.037 1.418 1.658 2.064 1.455
VCC916 3.492 6.471 1.962 5.798 0.104 0.247 3.776 3.452 2.864 1.912
0.249 0.387 0.176 0.420 0.007 0.008 0.216 0.239 0.276 0.216
VCC996 −6.946 6.418 11.344 14.285 0.113 0.184 3.795 7.219 −4.012 1.601
1.076 1.870 0.703 1.778 0.025 0.030 1.110 1.023 2.029 1.257
VCC1030 3.448 7.066 1.658 4.751 0.095 0.236 3.990 2.673 2.471 1.600
0.110 0.140 0.053 0.180 0.005 0.005 0.050 0.058 0.069 0.051
VCC1040 1.214 0.418 1.320 3.033 0.030 0.089 2.444 2.437 1.460 1.525
0.618 1.055 0.482 1.152 0.013 0.017 0.603 0.717 0.861 0.641
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Figura 3.7: Variacio´n del ı´ndice Mg2 medido a lo largo del radio de la galaxia NGC 4415.
3.4. Gradientes de ı´ndices
De la muestra de galaxias analizadas en este trabajo, 18 de ellas se pudieron
observar con rendija larga y con un tiempo de exposicio´n suficiente como para poder
medir los ı´ndices hasta una distancia aproximada del radio efectivo. En la mayor´ıa
de los casos se procuro´ alinear la rendija del espectro´grafo con el eje mayor de cada
galaxia. Una excepcio´n han sido NGC 5846 y NGC 5846A, para las que se situo´ la
rendija de forma que pasara por el nu´cleo de ambas.
Tal y como se comento´ en la seccio´n 3.1.2, en las regiones externas de las gala-
xias es necesario sumar varias filas de la imagen para extraer espectros con suficiente
sen˜al como para medir adecuadamente los ı´ndices. A partir de los coeficientes c1, c2
y c3 de la tabla 3.5 se puede estimar que para medir ı´ndices con un error relativo
inferior al 10% es suficiente tener espectros con S/N ≥ 10 o´ ≥ 15 para los ı´ndices
moleculares y ato´micos, respectivamente. El criterio final adoptado a la hora de ex-
traer los espectros fue tener una relacio´n sen˜al/ruido por A˚ mayor de 15 en el rango
espectral del ı´ndice Mg2 (4895–5366 A˚). La u´nica excepcio´n a este criterio fue el
ı´ndice D4000, y para el que, debido a la anchura de sus bandas (200 A˚), es suficiente
una S/N > 1 para que el error relativo sea inferior al 10% (ver ecuacio´n 3.16).
Antes de medir los ı´ndices en los espectros es necesario corregir de la diferen-
cia en el ensanchamiento de las l´ıneas debido a las variaciones en la dispersio´n de
velocidades a lo largo del radio. Para ello, y para cada galaxia, se ensancharon todos
los espectros hasta la ma´xima dispersio´n de velocidades a lo largo del radio. Para
no introducir aqui los errores en las propias medidas de σ, se ajustaron previamente
los perfiles de dispersio´n de velocidades a un polinomio de orden bajo, tal y como se
muestra en la figura 3.4. Los valores predichos por el polinomio ajustado se usaron
entonces para convertir todos los espectros de cada galaxia a una misma resolucio´n.
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En el ape´ndice C se dan, para cada galaxia, todos los valores de los ı´ndices medidos a
lo largo del radio y se representan gra´ficamente, junto con el gradiente calculado, de
forma similar a la figura 3.7. En esta figura, la l´ınea continua representa el gradiente
que se obtiene al ajustar los valores medidos a la relacio´n:
I = I0 +G log(r/re) (3.28)
donde I0 es el ı´ndice a una distancia de 1
′′ y re es el radio efectivo de la galaxia.
El ajuste se realizo´ mediante una regresio´n lineal, pesando con los errores en los
ı´ndices y desechando de forma iterativa los puntos que se desviaban ma´s de tres
veces la desviacio´n t´ıpica residual. No se consideraron los ı´ndices medidos dentro
del arcosegundo central debido a que el efecto del seeing provoca que en el centro
se midan valores menores que los que ser´ıan previsibles en gradientes negativos y
mayores para los positivos. Como se aprecia en la figura 3.7 y en la mayoria de las
gra´ficas del ape´ndice C, la variacio´n de los ı´ndices a lo largo del radio de las galaxias
no es completamente lineal, pero se considera que para las galaxias el´ıpticas (Faber
1977; Gorgas et al. 1990; Gonza´lez 1993; Davies et al. 1993; Carollo et al. 1993;
Fisher et al. 1995; Gonza´lez y Gorgas 1995) una recta es una buena representacio´n
de como var´ıan los ı´ndices frente al radio, con la ventaja de que al identificar esta
variacio´n con un u´nico para´metro, como es la pendiente de la recta, se facilita el
ana´lisis de los gradientes y la comparacio´n entre los distintos tipos de galaxias.
En la tabla 3.11 se presentan los valores de los gradientes calculados para todos
los ı´ndices que se pudieron medir en cada galaxia, indicando adema´s su correspon-
diente error, el valor de los ı´ndices calculado a partir del gradiente para una distancia
de 1′′, y su error, y la desviacio´n t´ıpica residual de los ajustes. Para cada galaxia
se indica tambie´n su radio efectivo, el a´ngulo de posicio´n de la rendija y la ma´xima
dispersio´n de velocidades medida a lo largo del radio. Estos gradientes se representan
gra´ficamente en las figuras del ape´ndice C.
Como comprobacio´n adicional de la calidad de los gradientes obtenidos se com-
pararon los valores de Mg2 medidos en NGC 5846 con los publicados anteriormente
por otros autores. En la figura 3.8 se presentan estas medidas despue´s de haber
escalado, cada distancia al centro de la galaxia, a la equivalente sobre el eje mayor
(muy pro´ximo a 0◦) segu´n el a´ngulo de posicio´n de la rendija con que se observo´.
Los valores obtenidos por Carollo, Danziger y Buson (1993) con un a´ngulo de 270◦
se representan con c´ırculos rellenos y los obtenidos con un a´ngulo de 0◦ con cuadra-
dos abiertos; con estrellas se muestran las medidas de Fisher, Franx e Illingworth
(1995) a lo largo del eje mayor y con tria´ngulos las del eje menor; las de Gonza´lez
(1993) en el eje mayor se indican con c´ırculos abiertos y con el signo + las del eje
menor. A todos estos valores se an˜aden los obtenidos en este trabajo, diferenciando
los medidos en un a´ngulo de 77◦ con rombos y los medidos en 182◦ con cuadrados
rellenos, y se comprueba la completa coincidencia con los anteriores. Con la l´ınea
continua se representa el ajuste a una recta de todos los datos representados y con
la l´ınea de puntos el valor calculado con el ajuste para una distancia de 1′′.
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Figura 3.8: Comparacio´n de los valores del ı´ndice Mg2 medidos por distintos autores (ver
texto) a lo largo del radio de la galaxia NGC 5846. En el eje superior se indica la distancia
al centro de la galaxia en segundos de arco y en el inferior el logaritmo de su cociente con
el radio efectivo.
Ana´lisis de los espectros y obtencio´n de datos 89
Tabla 3.11: Gradientes de los ı´ndices de intensidad de l´ıneas. En la cabecera de cada tabla
se indica el radio efectivo adoptado (ref), el a´ngulo de posicio´n de la rendija (AP), y la
dispersio´n de velocidades ma´xima a lo largo del radio (ver texto) Para cada galaxia,las
dos primeras l´ıneas muestran los gradientes calculados y su error. Las dos siguientes dan
el valor del ı´ndice calculado a partir del gradiente, para una distancia de un segundo de
arco y su error. La u´ltima l´ınea muestra la desviacio´n t´ıpica residual de los ajustes.
NGC4415 (Campan˜a 1) ref = 18,6
′′ – AP=6◦ – σ = 44 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
Grad. 0.120 −1.131 −0.003 −0.011 −0.545 −0.776 0.019 −0.363 −0.092 −0.544 0.217
error 0.353 0.402 0.007 0.010 0.283 0.331 0.153 0.192 0.117 0.132 0.187
I(1”) 1.887 5.675 0.066 0.177 3.363 2.940 2.391 1.676 1.061 0.804 1.496
error 0.292 0.330 0.006 0.008 0.232 0.271 0.126 0.159 0.096 0.108 0.153
sigma 0.484 0.552 0.009 0.014 0.387 0.455 0.210 0.264 0.161 0.182 0.257
NGC 4431 (Campan˜a 1) ref = 17,4
′′ – AP=182◦ – σ = 75 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
Grad. −0.427 0.328 0.009 −0.009 −0.237 0.179 −0.057 −0.415 −0.189 0.081 −0.407
error 0.201 0.580 0.005 0.010 0.223 0.221 0.279 0.168 0.180 0.165 0.223
I(1”) 2.347 4.407 0.062 0.180 3.096 2.480 2.477 2.134 1.166 0.681 1.992
error 0.179 0.516 0.004 0.009 0.198 0.197 0.247 0.149 0.160 0.147 0.198
sigma 0.322 0.927 0.007 0.016 0.357 0.352 0.445 0.269 0.289 0.265 0.358
NGC 4489 (Campan˜a 1) ref = 32,1
′′ – AP=160◦ – σ = 54 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
Grad. −0.502 −2.433 0.016 −0.024 −0.921 −0.649 −0.763 −0.413 −0.235 −0.374 −0.853
error 0.366 0.360 0.006 0.003 0.235 0.168 0.285 0.098 0.091 0.216 0.210
I(1”) 2.586 6.625 0.069 0.203 3.699 3.343 3.157 1.933 1.291 0.961 2.565
error 0.236 0.235 0.005 0.003 0.156 0.110 0.185 0.065 0.059 0.138 0.136
sigma 0.439 0.440 0.009 0.005 0.293 0.205 0.342 0.121 0.109 0.254 0.251
NGC 5846 (Campan˜a 1) ref = 128
′′ – AP=77◦ – σ = 267 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
Grad. 0.479 1.511 −0.009 −0.018 −0.695 0.057 −0.425 −0.207 −0.302 0.072 −0.548
error 0.309 0.335 0.007 0.010 0.233 0.277 0.235 0.213 0.091 0.172 0.270
I(1”) 1.192 4.228 0.162 0.316 4.858 2.860 2.741 1.640 1.064 0.655 5.403
error 0.231 0.252 0.006 0.008 0.173 0.206 0.174 0.159 0.067 0.127 0.198
sigma 0.397 0.430 0.009 0.013 0.298 0.354 0.300 0.273 0.116 0.220 0.343
NGC 5846 (Campan˜a 1) ref = 128
′′ – AP=182◦ – σ = 241 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
Grad. 0.260 −0.077 −0.022 −0.041 −1.335 −0.911 −0.841 −0.080 −0.068 −0.059 −1.541
error 0.117 0.218 0.004 0.005 0.182 0.122 0.161 0.097 0.041 0.053 0.148
I(1”) 0.968 4.873 0.174 0.329 5.269 3.221 2.784 1.648 0.949 0.805 5.607
error 0.107 0.200 0.004 0.005 0.161 0.112 0.143 0.090 0.037 0.047 0.128
sigma 0.255 0.477 0.009 0.010 0.374 0.267 0.338 0.214 0.089 0.111 0.294
NGC 5846A (Campan˜a 1) ref = 3,30
′′ – AP=182◦ – σ = 195 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
Grad. 0.299 −1.356 −0.030 −0.079 −1.470 −0.583 −0.698 −0.130 0.045 −0.283 −2.869
error 0.335 1.244 0.009 0.008 0.357 0.499 0.417 0.268 0.194 0.319 0.471
I(1”) 1.457 5.204 0.149 0.289 4.765 2.891 2.571 1.739 0.642 0.809 4.808
error 0.100 0.382 0.003 0.003 0.110 0.151 0.123 0.080 0.058 0.094 0.142
sigma 0.121 0.464 0.004 0.004 0.134 0.182 0.148 0.097 0.069 0.113 0.171
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Tabla 3.11: Continuacio´n
IC 767 (Campan˜a 1) ref = 5,23
′′ – AP=75◦ – σ = 40 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
Grad. −0.337 −1.179 0.012 0.001 −0.114 −1.259 −0.377 −0.731 0.030 −0.211 −0.834
error 0.383 0.569 0.006 0.004 0.443 0.680 0.669 0.307 0.302 0.188 0.263
I(1”) 2.948 4.848 0.036 0.117 2.170 2.727 2.298 1.618 0.871 0.628 1.588
error 0.180 0.270 0.003 0.002 0.212 0.318 0.313 0.144 0.143 0.088 0.124
sigma 0.278 0.418 0.005 0.004 0.329 0.490 0.482 0.223 0.222 0.136 0.191
IC 794 (Campan˜a 1) ref = 21,8
′′ – AP=105◦ – σ = 48 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
Grad. 0.374 −1.143 −0.002 −0.002 0.212 −0.200 −0.859 −0.037 0.048 −0.125 −1.242
error 0.753 0.457 0.006 0.010 0.464 0.395 0.501 0.448 0.380 0.200 0.655
I(1”) 2.102 5.775 0.075 0.201 3.104 3.065 3.363 2.020 1.050 0.888 2.961
error 0.492 0.293 0.004 0.007 0.301 0.255 0.321 0.290 0.245 0.128 0.417
sigma 0.696 0.422 0.005 0.009 0.428 0.365 0.461 0.415 0.353 0.184 0.604
IC 3393 (Campan˜a 1) ref = 14,5
′′ – AP=133◦ – σ = 32 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
Grad. 0.403 −0.670 −0.026 −0.032 −0.307 −1.433 0.332 −0.422 0.211 −0.045 −0.220
error 0.486 0.860 0.009 0.013 0.534 0.486 0.337 0.470 0.261 0.147 0.489
I(1”) 2.016 4.842 0.056 0.137 2.084 3.097 2.017 1.596 0.600 0.497 1.855
error 0.306 0.533 0.006 0.008 0.334 0.300 0.211 0.293 0.163 0.091 0.305
sigma 0.402 0.715 0.008 0.011 0.442 0.405 0.280 0.389 0.214 0.122 0.405
UGC 7436 (Campan˜a 1) ref = 21,4
′′ – AP=300◦ – σ = 41 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 NaD
Grad. −0.113 −0.688 0.017 −0.022 −0.818 −0.138 −0.235 0.170 0.032 0.349 0.106
error 0.227 0.718 0.006 0.011 0.333 0.131 0.447 0.198 0.244 0.135 0.259
I(1”) 2.336 4.220 0.040 0.150 2.795 2.418 2.261 1.208 0.883 0.336 0.949
error 0.190 0.594 0.005 0.009 0.274 0.109 0.369 0.165 0.202 0.112 0.215
sigma 0.263 0.843 0.007 0.013 0.392 0.153 0.524 0.230 0.283 0.156 0.301
NGC 3605 (Campan˜a 3) ref = 17,2
′′ – AP=17◦ – σ = 87 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
Grad. 0.006 −0.892 −0.034 −0.046 −0.710 −0.471 −0.750 −0.293
error 0.134 0.268 0.010 0.009 0.132 0.137 0.125 0.165
I(1”) 2.172 5.805 0.110 0.245 3.838 3.460 3.311 2.082
error 0.073 0.179 0.008 0.007 0.066 0.069 0.060 0.108
sigma 0.174 0.438 0.018 0.017 0.153 0.161 0.137 0.273
NGC 4515 (Campan˜a 3) ref = 14,7
′′ – AP=0◦ – σ = 91 km/s
Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
Grad. 0.154 −0.714 −0.038 −0.061 −0.736 −0.718 −0.498 −0.157
error 0.176 0.296 0.013 0.014 0.122 0.154 0.189 0.109
I(1”) 1.899 4.905 0.097 0.230 3.698 3.065 2.733 1.720
error 0.087 0.175 0.009 0.009 0.051 0.066 0.082 0.057
sigma 0.195 0.397 0.019 0.019 0.112 0.144 0.181 0.126
NGC 2694 (Campan˜a 4) ref = 12,8
′′ – AP=180◦ – σ = 144 km/s
Fe4383 Ca4455 Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406
Grad. −3.173 1.633 −0.800 −1.040 −0.512 −1.128 0.107 0.105 −0.264 −0.645 −0.436 −0.675
error 1.313 2.464 0.401 1.448 0.211 0.578 0.047 0.061 0.474 0.205 0.193 0.347
I(1”) 7.444 3.785 2.058 6.324 1.816 5.559 0.115 0.260 4.385 3.376 3.240 2.106
error 0.390 0.813 0.154 0.434 0.063 0.186 0.021 0.028 0.160 0.070 0.064 0.153
sigma 0.806 1.848 0.342 0.972 0.140 0.419 0.043 0.056 0.361 0.156 0.145 0.318
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Tabla 3.11: Continuacio´n
NGC 3641 (Campan˜a 4) ref = 16,1
′′ – AP=60◦ – σ = 185 km/s
Fe43 Ca44 Fe45 Fe46 Hβ Fe50 Mg1 Mg2 Mgb Fe52 Fe53 Fe54
Grad. 2.969 0.606 −0.568 0.412 −1.177 −0.023 −0.041 −0.948 −0.361 −0.490 −0.391 −0.070
error 1.280 0.550 0.537 0.146 0.499 0.011 0.025 0.262 0.177 0.251 0.140 0.239
I(1”) -0.354 6.685 11.987 1.636 4.847 0.128 0.286 4.663 3.098 2.436 1.614 0.600
error 0.490 0.255 0.240 0.044 0.163 0.006 0.012 0.088 0.065 0.094 0.051 0.119
sigma 1.103 0.564 0.543 0.098 0.372 0.012 0.026 0.203 0.152 0.219 0.119 0.251
NGC 4464 (Campan˜a 4) ref = 7,24
′′ – AP=146◦ – σ = 136 km/s
Fe43 Ca44 Fe45 Fe46 Hβ Fe50 Mg1 Mg2 Mgb Fe52 Fe53 Fe54
Grad. 1.144 1.381 −0.794 0.453 −1.144 −0.018 −0.019 −0.573 0.213 −0.240 0.056 0.011
error 1.665 1.143 0.389 0.260 0.257 0.006 0.023 0.281 0.234 0.289 0.190 0.144
I(1”) 0.440 10.977 11.217 1.797 5.474 0.098 0.248 4.328 3.073 2.634 1.657 0.900
error 0.814 0.689 0.220 0.108 0.106 0.004 0.014 0.119 0.111 0.139 0.090 0.090
sigma 1.935 1.604 0.519 0.261 0.253 0.009 0.032 0.290 0.275 0.344 0.221 0.201
NGC 4467 (Campan˜a 4) ref = 4,78
′′ – AP=99◦ – σ = 60 km/s
Fe43 Ca44 Fe45 Fe46 Hβ Fe50 Mg1 Mg2 Mgb Fe52 Fe53 Fe54
Grad −2.835 3.787 −1.181 0.155 −0.949 0.009 0.055 1.060 −0.064 −0.403 0.032 −0.284
error 3.525 0.817 0.474 0.461 0.975 0.015 0.030 0.339 0.355 0.489 0.448 0.321
I(1”) 1.994 9.748 11.683 1.652 5.282 0.120 0.270 4.369 3.414 3.055 1.950 1.058
error 0.742 0.309 0.167 0.130 0.278 0.006 0.012 0.097 0.108 0.151 0.138 0.126
sigma 1.536 0.647 0.365 0.289 0.617 0.012 0.024 0.216 0.241 0.337 0.307 0.256
NGC 4486B (Campan˜a 4) ref = 2,51
′′ – AP=90◦ – σ = 207 km/s
Fe43 Ca44 Fe45 Fe46 Hβ Fe50 Mg1 Mg2 Mgb Fe52 Fe53 Fe54
Grad. −5.354 0.201 −1.994 −0.312 −1.843 −0.029 −0.025 −0.855 0.022 −0.184 −0.174 −0.226
error 0.930 1.140 0.412 0.134 0.511 0.013 0.030 0.202 0.206 0.261 0.141 0.188
I(1”) 2.516 8.314 12.697 1.742 5.083 0.161 0.333 4.996 3.312 2.571 1.763 0.846
error 0.385 0.586 0.196 0.046 0.177 0.007 0.016 0.071 0.079 0.107 0.056 0.102
sigma 0.891 1.306 0.441 0.104 0.405 0.016 0.035 0.162 0.180 0.250 0.128 0.218
NGC 5846A (Campan˜a 4) ref = 3,30
′′ – AP=40◦ – σ = 195 km/s
Fe43 Ca44 Fe45 Fe46 Hβ Fe50 Mg1 Mg2 Mgb Fe52 Fe53 Fe54
Grad. −3.444 −0.380 −2.438 −0.343 −1.504 0.033 0.030 −0.187 −0.910 −0.225 −0.411 −0.632
error 3.586 0.858 2.052 0.772 0.460 0.019 0.025 0.294 0.731 0.753 0.492 0.220
I(1”) 3.386 4.251 10.547 1.649 4.594 0.162 0.310 4.636 3.171 2.431 1.772 0.703
error 1.067 0.278 0.648 0.222 0.132 0.007 0.008 0.085 0.216 0.227 0.146 0.075
sigma 2.290 0.565 1.357 0.483 0.286 0.013 0.017 0.185 0.468 0.489 0.315 0.147
VCC 1148 (Campan˜a 4) ref = 3,89
′′ – AP=170◦ – σ = 41 km/s
Fe43 Ca44 Fe45 Fe46 Hβ Fe50 Mg1 Mg2 Mgb Fe52 Fe53 Fe54
Grad 0.476 4.449 1.265 −0.995 1.621 0.022 0.048 −0.178 0.488 −0.119 −0.639 −0.387
error 2.495 3.457 2.103 0.485 3.456 0.018 0.022 0.569 0.846 0.671 0.519 0.301
I(1”) 0.196 10.455 11.979 2.280 5.187 0.111 0.269 4.513 3.583 2.692 1.746 1.021
error 0.696 1.026 0.599 0.124 0.901 0.006 0.007 0.146 0.228 0.182 0.140 0.092
sigma 1.421 2.033 1.211 0.257 1.855 0.011 0.013 0.302 0.471 0.376 0.288 0.177
VCC 1627 (Campan˜a 4) ref = 4,07
′′ – AP=164◦ – σ = 41 km/s
Fe43 Ca44 Fe45 Fe46 Hβ Fe50 Mg1 Mg2 Mgb Fe52 Fe53 Fe54
Grad. 3.114 −3.632 −2.090 0.035 −1.741 0.016 −0.025 −0.712 −1.767 −1.205 −1.014 −1.271
error 3.293 9.047 0.932 0.631 1.124 0.013 0.013 0.421 0.901 0.651 0.573 0.269
I(1”) 2.223 5.088 9.550 2.147 7.118 0.062 0.194 3.695 2.983 2.999 1.914 1.137
error 1.124 2.565 0.315 0.168 0.310 0.005 0.005 0.111 0.249 0.183 0.159 0.099
sigma 2.422 5.508 0.669 0.360 0.671 0.010 0.010 0.239 0.540 0.398 0.344 0.200
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Cap´ıtulo 4
Dina´mica de galaxias el´ıpticas
enanas
En este cap´ıtulo se analiza la cinema´tica de las poblaciones estelares que dan
lugar al espectro observado y que t´ıpicamente cubren el rango entre 3700 y 6000 A˚.
En el ape´ndice A se muestran los ajustes entre los espectros extraidos del centro de
las galaxias y los modelos creados con el programa movel de RED
uc
mE, a partir de la
combinacio´n o´ptima de espectros estelares, tal y como se describe en el apartado 3.1.
Los valores de velocidad radial y dispersio´n de velocidades medidos a lo largo del
radio (generalmente en el eje mayor), se encuentran en las tablas del ape´ndice B
junto con las correspondientes gra´ficas de curvas de rotacio´n y gradientes de la
dispersio´n de velocidades.
4.1. Introduccio´n
El estudio de la cinema´tica interna de las dEs, y ma´s en concreto la medida de
sus correspondientes curvas de rotacio´n, es una herramienta muy u´til para analizar
una posible dicotomı´a entre galaxias el´ıpticas normales y enanas y para evaluar los
distintos escenarios de formacio´n para estas. Desde el trabajo de Davies et al. (1983),
y el ma´s reciente de Halliday et al. (2001), se conoce bien que las galaxias el´ıpti-
cas de menor luminosidad, a diferencia de las ma´s brillantes, esta´n soportadas por
rotacio´n. Es decir, sus achatamientos aparentes se corresponden con los esperados
por la rotacio´n de las galaxias. Si las dEs fueran la extensio´n de las el´ıpticas cla´sicas
hacia luminosidades au´n menores, se esperar´ıa entonces encontrar en ellas velocida-
des altas de rotacio´n. Igualmente, la cuestio´n de si las dEs muestran una rotacio´n
significativa, en comparacio´n con su dispersio´n de velocidades, es importante en el
contexto de los posibles escenarios de formacio´n. Moore et al. (1998) demuestran que
una galaxia en un cu´mulo puede verse despojada de su medio interestelar y hacerse
dina´micamente ma´s caliente por las interaciones, tanto con otras galaxias dentro del
mismo cu´mulo, como con el propio potencial gravitacional de este. Este proceso de
harassment que sufren galaxias en cu´mulos puede transformar una espiral en una
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el´ıptica enana. Aunque este proceso tambie´n tiende a incrementar la dispersio´n de
velocidades del sistema, es menos eficiente descomponiendo los movimientos de ro-
tacio´n y una fraccio´n significativa del momento angular de la galaxia progenitora se
mantiene. As´ı, midiendo las velocidades de rotacio´n se puede restringir el tipo de
galaxia de la posible progenitora.
Hasta hace poco, tan so´lo se hab´ıan medido curvas de rotacio´n para 6 dEs: 2 en
el cu´mulo de Virgo (VCC 351 y IC 794; Bender y Nieto 1990), las tres compan˜eras
de M 31 (NGC 147, NGC 185 y NGC 205; Bender, Paquet y Nieto 1991) y la dE (o
esferoidal) del Grupo Local Fornax (Mateo et al. 1991). Adema´s, tan so´lo para unas
cuantas dEs, en distintos entornos y fuera del Grupo Local (Peterson y Caldwell
1993), se ten´ıan medidas de la dispersio´n de velocidades global. En todos estos casos
analizados, la velocidad de rotacio´n es muy pequen˜a y no es compatible con la que
tendr´ıa un cuerpo, oblongo e isotro´pico, achatado por rotacio´n (Binney 1978). A
estos escasos datos se han an˜adido recientemente otras 6 medidas en el cu´mulo de
Virgo (VCC 452, IC 3344, IC 794, VCC 1254, VCC 1577 y IC 3658; Geha et al.
2002). De nuevo, en ninguna de ellas se encuentra rotacio´n. Tan solo la dE FS 76
(De Ricke et al. 2001), en el grupo de NGC5044, muestra una rotacio´n tan alta como
la predicha por los modelos isotro´picos. En este trabajo se ha ampliado la muestra
observacional con medidas precisas de otras 7 dE’s, con lo que casi se ha doblado
la muestra previa. As´ı como 7 compactas y 4 gigantes que permitira´n un ana´lisis
ma´s completo, al comparar la cinema´tica de los distintos tipos de el´ıpticas por un
lado, y por otro, contrastar las velocidades con las obtenidas anteriormente por otros
autores.
4.2. Medidas de para´metros dina´micos
Para poder cuantificar que soporte rotacional tienen las galaxias de la muestra,
se ha realizado el test habitual de comparar la velocidad ma´xima de rotacio´n (Vmax)
con la dispersio´n de velocidades media (σ).
Siguiendo el proceso que se describe en la seccio´n 3.1, se midieron tanto las
velocidades radiales como la dispersio´n de velocidades en el centro de las galaxias y
a distintas distancias de este a lo largo del eje mayor, donde generalmente se situo´ la
rendija del espectro´grafo. En ese mismo apartado se describe tambie´n como se llevo´ a
cabo, mediante simulaciones nume´ricas, el calculo de los errores correspondientes de
estos para´metros. Como combinacio´n o´ptima de los espectros estelares siempre se
utilizo´ la que se obtuvo al medir los valores centrales, tanto porque al alejarnos del
centro la peor calidad de los espectros lleva a ajustes menos realistas, como por
considerar que las poblaciones estelares no var´ıan mucho a lo largo del radio, dados
sus gradientes relativamente planos (ver cap´ıtulo 6 ).
En la tabla 3.2 se dan los valores centrales de velocidad radial y dispersio´n de
velocidades obtenidos para todas las galaxias de la muestra y, en el ape´ndice B se
muestran tabulados los medidos a lo largo del radio para las 18 galaxias en las que
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Figura 4.1: Los paneles superiores muestran los perfiles de la dispersio´n de velocida-
des y los inferiores la curva de rotacio´n medidos en cada galaxia. Ambos para´metros se
representan frente a la distancia al centro y se superponen los valores de ambos lados,
diferenciandolos con distintos simbolos.
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NGC 4467 NGC 4486B
NGC 4489 NGC 4515
NGC 5846A (40◦) NGC 5846A (2◦)
NGC 5846 (77◦) NGC 5846 (2◦)
Figura 4.1: (continuacio´n)
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Figura 4.1: (continuacio´n)
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Figura 4.2: Comparacio´n de los valores de dispersio´n de velocidades calculados como
media de los medidos en cada espectro extraido a lo largo del radio (σmed) frente a los
medidos en el espectro obtenido al sumar los espectros individuales (σ).
se han podido derivar curvas de rotacio´n y gradientes de dispersio´n de velocidades.
En la figura 4.1 se presentan gra´ficamente estos para´metros, doblados respecto del
centro de cada galaxia y diferenciando con circulos y cuadrados los valores obtenidos
a ambos lados del mismo.
Siguiendo los trabajos previos en el tema, se estimo´ la velocidad ma´xima de
rotacio´n como la media de los dos pares de valores de velocidad de rotacio´n ma´s
altos a ambos lados del centro pesados con sus respectivos errores. Este valor de
Vmax es una estimacio´n conservativa, pues en algunos casos se observa que la cur-
va de rotacio´n aumenta hacia los puntos ma´s exteriores observados, por lo que la
velocidad ma´xima de rotacio´n obtenida se puede considerar como un l´ımite inferior
de la verdadera. Notese que los modelos dina´micos isotro´picos de Prugniel y Simien
(2002), predicen que las galaxias E poco masivas, con perfiles de luminosidad r1/n
(Se´rsic 1968) y con n = 1 o´ 2, presentan su ma´xima rotacio´n a una distancia t´ıpica
de 2 veces el radio efectivo. En cambio, para las el´ıpticas ma´s masivas, este ma´ximo
en la velocidad de rotacio´n se predice hacia 0,5 re.
La dispersio´n de velocidades media se ha calculado, en principio, como la me-
dia ponderada de todos los valores obtenidos entre 1′′ y el radio efectivo (σmed).
En algunas ocasiones, las medidas en los espectros extra´ıdos de los extremos de las
galaxias quizas no son muy realistas debido a la baja relacio´n S/N (se muestran en
las tablas del ape´ndice B). En la seccio´n 3.1.2 se analizo´ la fiabilidad de la medida
de la dispersio´n de velocidades en funcio´n de la relacio´n sen˜al/ruido y la eficacia
del me´todo utilizado cuando se empeora la calidad de los espectros. La conclusio´n
fue que para poder medir dispersio´n de velocidades de la mitad de la resolucio´n
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espectral, con errores relativos inferiores al 50%, es necesario que los espectros ten-
gan una sen˜al/ruido mejor que 20–25. Puesto que esto no se cumple para algunos
espectros de las regiones exteriores, y con el fin de obtener medidas mas robustas de
la dispersio´n de velocidades media, se sumaron todos los espectros individuales con
r < ref , despue´s de haberlos corregido de los respectivos desplazamientos debidos a
las distintas velocidades radiales. En estos espectros suma, con relaciones S/N bas-
tante ma´s altas, se midieron σ para cada galaxia. Estos valores, en vez de σmed, son
los que se utilizaron para el posterior estudio de la dina´mica (seccio´n 4.4). Como se
puede apreciar en la figura 4.2, ambos valores de la dispersio´n de velocidades global
de las galaxias son coincidentes dentro de los errores de las medidas, y de forma ma´s
precisa cuando estos errores son menores. Tambie´n se comprueba en esta figura que,
de forma general, los errores en la medida de σ son menores que los de σmed.
En la tabla 4.1 se muestran las medidas de Vmax, σmed, σ y otros para´metros
relevantes.
4.3. Comparacio´n con las medidas de otros auto-
res
En este apartado se comparan las dispersiones de velocidades medidas en este
trabajo con las de otros autores. Esto es necesario para comprobar la fiabilidad
y precisio´n de nuestras medidas. Dada la heterogeneidad y falta de datos previos
sobre curvas de rotacio´n y perfiles de dispersio´n de velocidades, esta comparacio´n
se ha hecho u´nicamente para la dispersio´n de velocidades central. Hay que indicar
que diversos factores, tales como una distinta resolucio´n o muestreo espacial, valores
relativamente altos de seeing o los efectos de la rotacio´n en los valores derivados de
σ0, pueden afectar a dicha comparacio´n.
En la tabla 4.2 se dan en la segunda columna nuestras medidas de σ0 con sus
correspondientes errores, en la tercera las ofrecidas por la base de datos extragala´cti-
cos de Lyon-Meudon (LEDA) y en las siguientes las encontradas en la bibliograf´ıa.
La referencia de la u´ltima columna (Prugniel y Simien 1996) es realmente una re-
copilacio´n de todos los valores publicados por diferentes autores hasta esa fecha.
Los valores que se muestran en esta columna son la media de los distintos valores
recogidos para cada galaxia y el error dado es la dispersio´n de estos.
Comparando las medidas de la dispersio´n de velocidades de las galaxias de la
muestra con la media de todos los valores para cada una de las 21 galaxias que se
relacionan en la tabla, se encuentra que las medidas de este trabajo son menores,
con una diferencia media de 7.5 km/s y una dispersio´n de estas diferencias de 2.3
km/s. Ahora bien, si solamente comparamos las 9 galaxias con σ0 > 100 km/s no
hay pra´cticamente ninguna diferencia (0.2 ± 2.3 km/s). En cambio, para las 12
galaxias con σ0 < 100 km/s la diferencia media y la dispersio´n de las diferencias es
de -13.2 y 2.8 km/s, respectivamente. De aqu´ı se desprende por un lado, lo adecuado
de las medidas y la fiabilidad del me´todo utilizado, dada la clara coincidencia para
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Tabla 4.1: Para´metros cinema´ticos de la muestra de galaxias. En la segunda columna se muestra el tipo de galaxia con arreglo a
la clasificacio´n hecha en la seccio´n 2.2. En la tercera columna se presentan las magnitudes absolutas en la banda B que se daban
en la tabla 2.3. En las siguientes columnas se indican la elipticidad (ε) con la referencia de la fuente: (1) Bender y Nieto (1990), (2)
Lauer et al. (1995) (3) Binggeli & Cameron (1993), (4) Gonza´lez (1993), (5) Ryden et al. (1999) y el radio efectivo con su referencia:
(1) Binggeli y Cameron (1993), (2) Bender, Burstein y Faber (1993), (3) Faber et al. (1989). En la sexta se indica el a´ngulo de
posicio´n de la rendija con que se observo´. La se´ptima muestra la dispersio´n de velocidades (σ0 , en km s
−1) medida en el espectro
central obtenido segu´n se describe en la seccio´n 3.1.1. En las dos siguientes se muestra la media de las dispersiones de velocidades
(σmed) medidas en los espectros individuales extra´ıdos entre 1
′′ y el radio efectivo y la medida en el espectro suma de estos (σ). A
continuacio´n se indica la relacio´n sen˜al/ruido de este espectro. En las tres u´ltimas se presentan la velocidad de rotacio´n ma´xima
(Vmax), el cociente entre esta y σ, y el para´metro de anisotrop´ıa ((V/σ)
∗), junto con los errores calculados como se describe en el
texto.
Galaxia Tipo MB ε (ref) re (ref) AP σ0 σmed σ S/N Vmax V/σ (V/σ)
∗
NGC 2694 g −18,97 0.18 (1) 12.8 (2) 180 142.7±1.6 126.7±4.1 113.1±1.9 83 72.6±4.7 0.64±0.04 1.38±0.28
NGC 3605 g −17,58 0.34 (2) 17.2 (2) 17 87.6±0.8 77.8±1.9 74.7±0.7 142 62.0±1.0 0.83±0.02 1.17±0.15
NGC 3641 g −17,54 0.15 (1) 16.1 (2) 60 170.8±1.8 149.9±4.6 137.2±2.3 105 63.8±4.8 0.47±0.04 1.12±0.26
NGC 4415 d −17,14 0.11 (3) 18.6 (1) 6 42.7±4.2 39.5±1.8 41.7±2.2 85 20.9±1.2 0.50±0.04 1.44±0.39
NGC 4431 d −17,20 0.42 (5) 17.4 (1) 182 41.9±4.0 52.1±2.9 52.9±2.1 84 32.0±6.3 0.60±0.12 0.72±0.16
NGC 4464 c −17,50 0.31 (2) 7.24 (1) 146 128.7±1.0 113.5±3.9 105.7±1.5 158 41.3±1.7 0.39±0.02 0.59±0.08
NGC 4467 c −15,86 0.37 (2) 4.78 (1) 99 51.4±1.1 50.9±3.3 44.8±2.1 67 10.5±2.9 0.23±0.07 0.31±0.09
NGC 4486B c −16,61 0.15 (2) 2.51 (1) 90 192.3±1.3 175.7±6.8 169.5±1.5 141 40.4±6.2 0.24±0.04 0.57±0.15
NGC 4489 d −18,18 0.12 (4) 32.1 (3) 160 51.1±1.8 50.3±1.7 50.3±1.4 122 22.8±8.1 0.45±0.16 1.24±0.54
NGC 4515 d −17,60 0.14 (1) 14.7 (2) 0 77.6±0.8 82.0±1.1 82.6±0.9 126 17.9±0.6 0.22±0.01 0.54±0.12
NGC 5846 g −21,12 0.07 (4) 128.3 (2) 182 248.8±3.5 234.6±2.3 236.4±2.4 208 31.1±3.2 0.13±0.01 0.48±0.17
NGC 5846A c −17,76 0.23 (1) 3.30 (2) 40 199.0±2.7 165.8±6.9 166.0±3.4 113 63.5±1.2 0.38±0.01 0.71±0.12
IC 767 c −16,50 0.24 (1) 5.23 (2) 75 30.1±2.6 32.6±0.8 35.5±2.7 84 4.8±0.4 0.14±0.02 0.24±0.05
IC 794 d −16,57 0.28 (5) 21.8 (2) 105 41.1±3.2 43.6±1.9 43.4±2.5 64 3.9±1.3 0.09±0.03 0.15±0.05
IC 3393 d −16,22 0.52 (5) 14.5 (1) 133 25.0±7.6 28.9±2.0 26.8±4.3 65 18.0±1.7 0.67±0.12 0.65±0.13
UGC 7436 d −16,62 0.44 (5) 21.4 (1) 300 35.0±4.1 33.5±3.2 36.7±2.8 78 14.9±3.1 0.41±0.09 0.46±0.11
VCC 1148 c −14,97 0.13 (3) 3.89 (1) 170 30.5±3.2 39.5±4.2 25.9±4.6 35 6.3±0.7 0.24±0.05 0.63±0.20
VCC 1627 c −15,78 0.13 (2) 4.07 (1) 164 39.3±1.8 39.5±1.5 42.3±3.7 46 1.7±1.2 0.04±0.03 0.10±0.08
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Figura 4.3: Comparacio´n de los valores de dispersio´n de velocidades central medidos en
este trabajo con los publicados por otros autores. Se identifican con circulos abiertos los
valores de LEDA, con una X el de GEH, con cuadrados los de SIM, con triangulos los
de BLA, con rombos los de HAL, con estrellas los de SMI, con asteriscos los de TRA y
con circulos rellenos los de PRU. Los errores, que no se han representado por claridad, de
forma generalizada son menores que el taman˜o de los simbolos en la escala de esta gra´fica.
las galaxias con mayores σ0 y por otro, que tal y como se aprecia gra´ficamente en
la figura 4.3, las diferencias ma´s significativas se encuentran para las galaxias con
menores valores de σ0, que son las que muestran mayores errores en las medidas.
Este segundo aspecto queda patente si nos fijamos en los valores obtenidos de
LEDA que, al ser una media de todos los valores de su recopilacio´n, llevan aso-
ciado un sesgo hacia medidas ma´s altas, dada la limitacio´n intr´ınseca de parte de
sus fuentes para medir valores pequen˜os. En particular, para todas las galaxias con
σ0 < 100 km/s, nuestras medidas son inferiores que los promedios dados en LEDA.
Por ejemplo, para NGC 4489, el valor medido (σ0 =51.1 ± 1.8) coincide con re-
ferencias originales como Davies et al. (1983; σ0 = 53 ± 15)), Faber et al. (1989;
σ0 = 49±7)) o Gonza´lez (1993, σ0 = 48±3)). Sin embargo es menor que los valores
dados por Simien y Prugniel (1997; σ0 = 63 ± 13) que usan una resolucio´n instru-
mental de 82 km/s y observaciones con seeing entre 3.5′′ y 5′′, o Smith et al. (2000;
σ0 = 72 ± 7), con una limitacio´n por la resolucio´n instrumental de 98 km/s. Para
IC 794, la dispersio´n de velocidades medida (σ0 = 41.1 ± 3.2) tambie´n es menor
que la de publicaciones previas, pero es claramente coincidente con la obtenida por
Geha et al. (2002; σ0 = 41.6 ± 0.9) con el telescopio de 10 metros Keck-II y con
resolucio´n instrumental de 23 km/s. Este tambie´n es el caso de otras galaxias para
las que nosotros tenemos pequen˜os valores de σ0, como NGC 4431, NGC 4467, NGC
4515, IC 767, IC 3393 o UGC 7436. Para ellas, las referencias siguientes (Bender y
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Nieto 1990; Bender et al. 1993) usadas en las compilaciones de LEDA y Prugniel
y Simien (1996) dan sistema´ticamente mayores σ0 debido a sus limitaciones instru-
mentales. Sin embargo, las medidas de Simien y Prugniel (2002) con una resolucio´n
instrumental de 25 km/s para este tipo de galaxias son compatibles con las de nues-
tro trabajo. Estos u´ltimos autores, analizando los efectos producidos por diferencias
en resolucio´n espacial, concluyen que altos valores de seeing (incluso 5′′ o 6′′ en
algunas de sus observaciones) no aumentan la incertidumbre en las medidas de σ0
ma´s de un ∼ 5%. En cambio, si juntamos este efecto con el aumento en σ0 debido
a altas velocidades de rotacio´n dentro de 0.5 re, para las galaxias de menor taman˜o
angular, la incertidumbre en la medida de la dispersio´n de velocidades central puede
aumentar hasta un 20%.
4.4. Soporte rotacional de las galaxias E enanas
En las figuras 4.1 se aprecia, que para la mayor´ıa de las galaxias de la muestra,
los perfiles de dispersio´n de velocidades son pra´cticamente planos y en algunos casos
descienden ligeramente desde el centro hacia fuera. Igualmente, la mayor´ıa de ellas
tambie´n presentan velocidades de rotacio´n no despreciables.
Para poder cuantificar el soporte rotacional de estos objetos, hemos comparado
la ma´xima velocidad de rotacio´n (Vmax) con la dispersio´n de velocidades media (σ).
Estos valores, calculados segu´n se describe en la seccio´n 4.2, se listan en la tabla 4.1.
En la figura 4.4 se presenta el cociente Vmax/σ frente a la elipticidad, obtenida de
las fuentes bibliogra´ficas ma´s recientes. Con la l´ınea continua se representan las
predicciones de Binney (1978) para la relacio´n esperada para un esferoide oblongo
con una distribucio´n de velocidades isotro´pica y, por tanto, achatado por rotacio´n.
Se incluyen adema´s, con cara´cter comparativo, medidas previas de Bender y Nieto
(1990), de FS 76 por De Rijcke et al. (2001) y de VCC 1254, VCC 452, VCC 1577, IC
3658, IC 794 e IC 3344 (de menor a mayor ǫ) por Geha et al. (2002). En esta figura
se han unido con l´ıneas de trazos los distintos valores representados de una misma
galaxia. De las galaxias de este trabajo, adema´s de dos el´ıpticas gigantes y cuatro
compactas, hay dos enanas en comu´n con Bender y Nieto (1990). Para NGC 4515,
tanto en su trabajo como en el nuestro, se obtienen medidas hasta una distancia
del centro de ∼16′′ y se llega al mismo valor de Vmax/σ = 0.22. Sin embargo para
IC 794 se obtienen valores distintos debido a que ellos miden la ma´xima velocidad
de rotacio´n a 12′′ y los nuestros se circunscriben a 10′′ . De aqui que ellos obtienen
Vmax/σ = 0.20 frente a Vmax/σ = 0.09 en nuestro caso. En esta misma galaxia Geha
et al. (2002) obtienen un valor au´n menor (Vmax/σ = 0.05) porque sus observaciones
se restringen a una distancia del centro de la galaxia de ∼6′′ . De forma similar, la
elipticidad va a depender de que parte de la galaxia se alcanza en la observacio´n ya
que, tal y como indica Prugniel (1989), la elipticidad de IC 794 alcanza ǫ = 0.3 a
los 5′′ y va disminuyendo hasta ǫ = 0.2 a 25′′.
Como se desprende de esta figura, y tal y como se menciono´ anteriormente,
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Tabla 4.2: Comparacio´n de la dispersio´n de velocidades (km/s), medida en el centro de las galaxias, de este trabajo con las de otros
autores. Las referencias son: LEDA base de datos extragala´cticos de Lyon-Meudon (versio´n de 2002), GEH (Geha et al. 2002), SIM
(Simien y Prugniel 2002), BLA (Blakeslee et al. 2001), HAL (Halliday et al. 2001), SMI (Smith et al. 2000), TRA (Trager 1997),
PRU (Prugniel y Simien 1996).
Galaxia Este trabajo LEDA GEH SIM BLA HAL SMI TRA PRU
NGC2694 142.7 ± 1.6 136.8 ± 1.1 141.0 ± 4.0
NGC3605 87.6 ± 0.8 98.2 ± 1.1 112.0 ± 1.1 90.8 ± 0.5 94.3 ± 3.8
NGC3641 170.8 ± 1.8 166.3 ± 1.0 161.0 ± 1.1 165.0 ± 1.0
NGC4374 287.7 ± 1.6 297.2 ± 1.0 280.0 ± 1.0 288.9 ± 4.8 282 ± 3 300.6 ± 3.0
NGC4387 89.0 ± 1.4 117.2 ± 1.2 82.8 ± 1.1 97.9 ± 0.6 108.4 ± 5.1
NGC4406 232.7 ± 1.1 255.2 ± 1.1 208.0 ± 1.0 241.5 ± 6.5 247.9 ± 5.1
NGC4415 42.7 ± 4.2 41 ± 3
NGC4431 41.9 ± 4.0 74.5 ± 1.1 55 ± 4 68.0
NGC4435 157.1 ± 1.1 156.7 ± 1.0 166.1 ± 3.0
NGC4436 33.8 ± 15.0 40 ± 4
NGC4464 128.7 ± 1.0 129.7 ± 1.1 141.2 ± 0.6 123.4 ± 7.0 120 ± 9 124.3 ± 6.1
NGC4467 51.4 ± 1.1 74.6 ± 1.2 68.9 ± 5.1
NGC4486B 192.3 ± 1.3 196.8 ± 1.1 170.6 ± 2.5 190.9 ± 4.9
NGC4489 51.1 ± 1.8 63.8 ± 1.1 49.2 ± 1.0 72.0 ± 7.0 47 ± 4 61.6 ± 3.2
NGC4515 77.6 ± 0.8 91.8 ± 1.1 91.3 ± 2.2
NGC5846 248.8 ± 3.5 250.0 ± 1.1 232.0 ± 1.0 237.0 ± 3.0 224 ± 4 245.4 ± 4.9
NGC5846A 199.0 ± 2.7 209.9 ± 1.2 199.0 ± 9.7
IC767 30.1 ± 2.6 51.9 ± 1.1 52.6 ± 1.0
IC794 41.1 ± 3.2 52.7 ± 1.1 41.6 ± 0.9 52.5 ± 0.9
IC3393 25.0 ± 7.6 60.1 ± 1.1 29 ± 4 55.0
UGC7436 35.0 ± 4.1 49.2 ± 1.1 45.0
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Figura 4.4: Cociente entre la velocidad de rotacio´n ma´xima y la dispersio´n de velocidades
media frente a la elipticidad. Las galaxias de la muestra esta´n representadas con s´ımbolos
rellenos: estrellas azules para las el´ıpticas enanas (dE), c´ırculos verdes para las compactas
(cE) y cuadrados rojos para las gigantes (E). Los s´ımbolos abiertos corresponden a otros
autores: c´ırculos para Geha et al. (2002), triangulos para Bender y Nieto (1990) y el
cuadrado para De Rijcke et al. (2001). Con la l´ınea de trazos se unen los distintos valores
correspondientes a IC 794. La l´ınea continua representa las predicciones de Binney (1978)
para una galaxia oblonga con distribucio´n isotro´pica de las velocidades de sus estrellas y
achatada por rotacio´n.
la mayor´ıa de las el´ıpticas enanas de trabajos anteriores rotan demasiado despacio
como para ser consistentes con los modelos isotro´picos. Sin embargo, cinco de las
siete enanas presentadas en este trabajo esta´n cerca de las predicciones para objetos
soportados por rotacio´n. Considerando adema´s que realmente las medidas de Vmax
pueden ser un l´ımite inferior, dado que en algunos casos como NGC 4431 o UGC
7436 la velocidad de rotacio´n muestra una tendencia ascendente en las partes ma´s
externas observadas, tenemos fuertes evidencias para concluir que una buena parte
de las dE estudiadas esta´n soportadas por rotacio´n.
Para analizar esta cuestio´n en ma´s detalle, se ha calculado tambie´n (ver ta-
bla 4.1) el para´metro de anisotrop´ıa (v/σ)∗ (Binney 1978) que se puede expresar en
funcio´n de para´metros observables (Kormendy 1982) como:
(v/σ)∗ = (v/σ)/
√
ǫ/(1− ǫ) (4.1)
donde v es la velocidad de rotacio´n y se tomara´ como tal la Vmax medida. Si (v/σ)
∗ ≥
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1 podemos asumir que la galaxia esta´ aplanada por rotacio´n y, si es significativamente
ma´s pequen˜o, estara´ soportada por la anisotrop´ıa en el campo de velocidades de sus
estrellas.
En la figura 4.5 se muestran los valores de log (v/σ)∗ frente a la magnitud
absoluta. Tambie´n se incluye la muestra de Bender et al. (1992), con el objeto de
poder comparar las propiedades cinema´ticas de las dEs con las el´ıpticas gigantes e
intermedias. En su estudio del plano fundamental, estos autores resaltan la existen-
cia de galaxias con distribucio´n de velocidades anisotro´picas, tanto en el extremo
de las ma´s masivas como entre las galaxias el´ıpticas ma´s pequen˜as. Adema´s de con-
firmar este hecho y ampliar el nu´mero de enanas y compactas con nuevas medidas
cinema´ticas, los resultados que se presentan en la figura 4.5 muestran que, al contra-
rio de lo supuesto anteriormente, las enanas ma´s brillantes tienden a estar soportadas
por rotacio´n, extendiendo as´ı el comportamiento de las el´ıpticas gigantes de menor
luminosidad hasta el extremo brillante de las menos masivas. Por lo tanto, todos
estos datos indican, por un lado, que existe un rango de luminosidades intermedias
(−17 ≥MB ≥ −19) donde se encuentran las el´ıpticas cla´sicas de baja luminosidad y
las enanas ma´s brillantes, en el que so´lo encontramos galaxias que presentan un claro
soporte rotacional. Por otro lado, tanto entre las gigantes ma´s luminosas como entre
las enanas ma´s de´biles, se observa un amplio rango en las propiedades rotacionales.
De aqu´ı tambie´n podemos concluir que, a diferencia de lo encontrado hasta la fecha,
no todas las el´ıpticas enanas esta´n soportadas por la anisotrop´ıa en la distribucio´n
de velocidades de su poblacio´n estelar.
Comparando las dos submuestras de enanas y compactas, se aprecia que com-
parten un rango comu´n en luminosidad total (las compactas se diferencian por tener
un menor taman˜o y, a la vez, un brillo superficial ma´s alto que las dE). Aunque a
la vista de la figura 4.4 las cE parecen presentar una rotacio´n menor que las dE,
sus posiciones relativas en la figura 4.5 no indican diferencias significativas en las
propiedades dina´micas de las dos submuestras.
4.5. Discusio´n
Hay que indicar que, con posterioridad a ser publicados los resultados obtenidos
en este cap´ıtulo (Pedraz et al. 2002), y coincidiendo con la escritura de esta memoria,
diversos autores han confirmado la existencia de soporte rotacional en una muestra
ma´s amplia de el´ıpticas enanas. Simien y Prugniel (2002) presentan las medidas de
para´metros cinema´ticos de una muestra de 73 galaxias de primeros tipos, entre las
que se encuentran 10 dE que muestran menor anisotrop´ıa, de forma similar a las
el´ıpticas gigantes ma´s de´biles, y mayor soporte rotacional de lo considerado hasta
ahora para este tipo de galaxias. Igualmente, Geha et al. (2003) ampliando hasta 17
galaxias su muestra previa de el´ıpticas enanas pertenecientes al cu´mulo de Virgo,
encuentran que 4 de ellas esta´n soportadas por rotacio´n. Aunque no hallan ninguna
relacio´n de la velocidad de rotacio´n con la posicio´n en el Plano Fundamental, la
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Figura 4.5: Logaritmo del para´metro de anisotrop´ıa frente a la magnitud absoluta. Los
s´ımbolos son igual que en la figura 4.4. Se muestran tambie´n, con puntos, las galaxias
el´ıpticas gigantes e intermedias de Bender, Burstein y Faber (1992). Estas u´ltimas se han
corregido para H0 = 70 km s
−1 Mpc−1.
presencia de subestructuras o discos subyacentes, la intensidad de l´ıneas de absorcio´n
o el entorno en el que se encuentran.
Hay que sen˜alar que Geha et al. (2002) indican que su muestra de 6 dEs sin
rotacio´n son ligeramente menos luminosas que las que se presentan en nuestro tra-
bajo. A la vez, estos mismos autores, sen˜alan que ambos grupos de el´ıpticas enanas
ocupan zonas en el plano fundamental ligeramente separadas. En concreto, las dEs
con rotacio´n tienen mayores valores de los para´metros κ1 y κ3, de donde se despren-
de que en promedio tienen mayor masa y mayor razo´n masa/luminosidad. Al mismo
tiempo, examinando las posiciones que ocupan ambos subgrupos de dEs (con y sin
rotacio´n) en el plano fundamental, quedan claramente diferenciadas de las el´ıpticas
gigantes de baja luminosidad, que suelen estar soportadas por rotacio´n.
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La bu´squeda de correlaciones entre el soporte rotacional y otras propiedades
f´ısicas sera´ esencial para evaluar la posible existencia de una dicotomı´a entre la
familia de enanas, similar a la que se encuentra para las gigantes (Ryden et al.
1999) entre rotacio´n, forma de las isofotas y propiedades del nu´cleo. Sin embargo, a
pesar de los nuevos resultados, la muestra au´n no es lo suficientemente amplia como
para derivar conclusiones firmes acerca de posibles relaciones entre la proporcio´n del
soporte rotacional y otros para´metros. Por ejemplo, hay galaxias enanas nucleadas
y no nucleadas tanto entre las que no rotan, como entre las que muestran altos
valores de rotacio´n. No´tese adema´s que, con la excepcio´n de NGC 5846 A, todas las
compactas y enanas estudiadas en este trabajo son miembros del cu´mulo de Virgo,
por lo que tampoco podemos considerar como afecta el entorno al no tener galaxias
de campo.
Especialmente interesante es comparar estas medidas dina´micas con las po-
blaciones estelares de las galaxias. En el pro´ximo cap´ıtulo se aborda este aspecto
para una amplia muestra de enanas, pero, de momento, podemos adelantar que la
dE ma´s claramente aplanada por anisotrop´ıa en la distribucio´n de velocidades (IC
794), es tambie´n el objeto ma´s meta´lico y joven de la muestra. Si se confirma esta
relacio´n con ma´s casos, estos resultados apoyar´ıan un escenario en el que nuevos
episodios de formacio´n estelar ir´ıan unidos a una reduccio´n del soporte rotacional.
Esto estar´ıa de acuerdo con la sugerencia de Bender y Nieto (1990), en el sentido de
que los vientos de supernova, propiciados por la formacio´n estelar, pueden dar lugar
a sistemas anisotro´picos. Igualmente, los modelos de harassment de Moore, Lake y
Katz (1998) predicen que una parte significativa de las dEs son el resultado de la
transformacio´n morfolo´gica de galaxias espirales agregadas al cu´mulo, y que este
proceso da lugar a galaxias con, simulta´neamente poblaciones estelares jo´venes y
baja rotacio´n. A la vez, esta posible relacio´n entre edad y rotacio´n ir´ıa en el sentido
contrario al que se encuentra para las el´ıpticas gigantes, en las que las galaxias que
tienen alta rotacio´n muestran isofo´tas con formas ma´s pro´ximas a un disco (disky)
y edades ma´s jo´venes (Bender 1988; de Jong y Davies 1997). En cualquier caso,
e independientemente de relaciones concretas con otros para´metros, los resultados
presentados en este capitulo, hacen patente la diversidad y el amplio rango en las
propiedades rotacionales de las galaxias el´ıpticas enanas.
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Cap´ıtulo 5
Indices centrales
En este cap´ıtulo se estudian los ı´ndices de intensidad de l´ıneas medidos en las
regiones centrales de las galaxias de la muestra. En la primera seccio´n se presentan
los datos. En la segunda se analiza la relacio´n de todos los ı´ndices medidos con la
dispersio´n de velocidades, para lo cual se transforman a magnitudes los valores de los
ı´ndices que inicialmente se hab´ıan medido en angstroms, haciendo ma´s homoge´neo
este estudio y facilitando la comparacio´n del comportamiento de las el´ıpticas enanas
frente a las gigantes. En la tercera seccio´n se analizan los diagramas ı´ndice–´ındice,
igualmente con la intencio´n de estudiar las dEs y compararlas con las Es. Y en la
cuarta se obtienen las edades y metalicidades de las poblaciones estelares de los
galaxias de la muestra al comparar los ı´ndices con las previsiones de los modelos de
s´ıntesis de poblaciones estelares. Se analiza tanto la relacio´n de estos dos para´metros
entre s´ı, como la de cada uno de ellos con la dispersio´n de velocidades. De nuevo,
para estudiar si las dEs presentan un comportamiento similar al de las Es. En el
u´ltimo apartado de esta seccio´n se estudia el plano definido por las posiciones de
las galaxias el´ıpticas gigantes al representar los tres para´metros, edad, metalicidad
y dispersio´n de velocidades, analizando la localizazio´n de las el´ıpticas enanas frente
a dicho plano.
5.1. Los datos
Puesto que se dispone de seis campan˜as de observacio´n distintas, cada una
con su correspondiente configuracio´n instrumental, las regiones consideradas como
centrales no corresponden a taman˜os totalmente ide´nticos en todos los casos. As´ı,
en las dos primeras el espectro central se refiere a 4.0 segundos de arco, en la tercera
a 4.5′′, en la cuarta a 3.9′′ y en las dos u´ltimas a 2.7′′. Puesto que, a excepcio´n
de cinco galaxias (cuatro gigantes y una compacta), toda la muestra pertenece al
cu´mulo de Virgo, consideraremos que los valores de los ı´ndices obtenidos en dichas
aperturas angulares corresponden a regiones de taman˜o f´ısico similar y por tanto
son directamente comparables para los propo´sitos de este trabajo.
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Figura 5.1: Valores del ı´ndice Mg2 obtenidos de la literatura, y promediados con sus
errores, para cada galaxia frente a los medidos en cada una de nuestras campan˜as. Los
asteriscos rojos indican los datos para INT94, c´ırculos verdes para Caha96, cuadrados
azules para Lick97, tria´ngulos azul-claro para Wyffos96 y estrellas magenta para Wyffos98.
La l´ınea continua representa la relacio´n 1:1.
Para cada galaxia se han medido todos los ı´ndices del sistema de Lick/IDS in-
cluidos en el rango espectral observado (que variaba entre campan˜as, ver cap´ıtulo 2).
Posteriormente, y para las galaxias con observaciones repetidas en varias campan˜as,
se promediaron (pesando con errores) los ı´ndices obtenidos en cada campan˜a. Como
evaluacio´n de la homogeneidad entre distintas campan˜as, se han comparado los va-
lores publicados del ı´ndice Mg2 para galaxias de la muestra con los valores obtenidos
en cada campan˜a. La comparacio´n se muestra en la Figura 5.1, en donde se observa
que los valores de Mg2 de las submuestras de cada campan˜a no muestran una des-
viacio´n sistema´tica respecto a los de otros autores porque tanto los nuestros como
los suyos (en general) esta´n puestos en el sistema de Lick (ver seccio´n 3.2.3).
La excepcio´n es la campan˜a de Wyffos96 (tria´ngulos azules), para la que no
se cuenta con observaciones de un nu´mero suficiente de estrellas para llevar a cabo
este proceso. Adema´s de una desviacio´n sistema´tica para los valores de los ı´ndices
medidos en esta campan˜a, los errores tampoco esta´n bien estimados (se recuerda
que la determinacio´n de errores no explicados por el ruido requiere un ana´lisis sobre
la muestra de estrellas; ver seccio´n 3.2.2).
Para paliar estas deficiencias, se usaron los datos de la campan˜a de Wyffos98
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Figura 5.2: Comparacio´n de los valores de Mg2 obtenidos para las galaxias en comu´n en
las dos campan˜as de Wyffos.
(llevada a cabo con la misma instrumentacio´n) para comparar para cada ı´ndice los
valores obtenidos para las 12 galaxias en comu´n. De esta forma, dado que los valores
de Wyffos98 ya esta´n en el sistema de Lick, se obtuvieron los offset adecuados para
aplicarlos a Wyffos96. Adema´s, asumiendo que la dispersio´n de la comparacio´n viene
dada por la suma cuadra´tica del error t´ıpico de cada campan˜a, y considerando bien
estimados los errores en Wyffos98, se calcularon e´stos para Wyffos96. A partir de
aqu´ı, se modificaron los valores de los errores obtenidos inicialmente para los ı´ndices
de Wyffos96 (Tabla 5.1). Aunque es posible que para algunos ı´ndices los nuevos
errores este´n algo sobreestimados, en general sera´n ma´s realistas que los anteriores
(estos eran muy pequen˜os para algunos ı´ndices muy estudiados como los de magnesio
o hierro). En la figura 5.2 se muestra un ejemplo de esta comparacio´n para Mg2,
mientras que en la tabla 5.1 se dan los offsets, dispersio´n en la comparacio´n y errores
t´ıpicos para todos los ı´ndices medidos en estas dos campan˜as.
En la tabla 5.2 se muestran los ı´ndices de intensidad de l´ıneas medidos en las
regiones centrales de las galaxias de la muestra completamente corregidos, transfor-
mados al sistema de Lick/IDS y promediados cuando se han observado en ma´s de
una campan˜a, as´ı como sus correspondientes errores. Tambie´n se incluyen la veloci-
dad radial y la dispersio´n de velocidades obtenidas en el capitulo anterior para las
regiones centrales.
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Tabla 5.1: Comparacio´n de los ı´ndices medidos en las dos campan˜as de Wyffos. Se mues-
tran las desviaciones sistema´ticas (offset), y la dispersio´n (σrms), el error t´ıpico medido en
los valores de Wyffos98 y el calculado para Wyffos96 a partir de la dispersio´n
Indice offset σrms σtip(98) σtip(96)
CN1 −0.133 0.149 0.062 0.135
CN2 −0.123 0.156 0.042 0.150
Ca4227 0.153 0.202 0.071 0.189
G4300 0.724 0.647 0.164 0.626
HγA −1.717 1.478 0.327 1.442
HγF −0.405 1.268 0.127 1.262
Fe4383 0.116 1.014 0.245 0.984
Ca4455 0.353 0.243 0.085 0.228
Fe4531 0.622 0.501 0.164 0.474
Fe4668 0.757 0.402 0.211 0.342
Hβ 0.291 0.135 0.081 0.108
Fe5015 0.279 0.891 0.277 0.847
Mg1 0.027 0.018 0.006 0.017
Mg2 0.039 0.023 0.007 0.022
Mgb 0.256 0.341 0.080 0.331
Fe5270 0.271 0.212 0.095 0.190
Fe5335 −0.004 0.380 0.116 0.362
Fe5406 0.196 0.200 0.087 0.180
5.2. Relaciones I − σ0
En el estudio de la formacio´n y evolucio´n de las galaxias el´ıpticas una de
las relaciones mejor establecidas y ma´s ampliamente analizadas es la correlacio´n
existente entre la dispersio´n de velocidades (σ0) y la intensidad de las l´ıneas de
absorcio´n de MgH y Mgi que definen el ı´ndice Mg2 en 5174 A˚ (ej. Burstein et al.
1988; Guzma´n et al. 1992; Bender, Burstein y Faber 1993; Jørgensen et al. 1996;
Bender et al. 1998: Colles et al. 1999; Jørgensen 1999; Kuntschner 2000; Mehlert
et al. 2003; Worthey y Collobert 2003; Sa´nchez-Bla´zquez 2004), ambos medidos
en las regiones centrales de las galaxias. Cla´sicamente, esta relacio´n Mg2-σ0 se ha
interpretado como una relacio´n entre la masa de la galaxia y su metalicidad, y el que
sea tan pequen˜a la dispersio´n que presenta la convierte en una herramienta muy u´til
para poner restricciones a los modelos de formacio´n y evolucio´n de estas galaxias.
Ma´s au´n si tenemos en cuenta que la relacio´n es independiente de la distancia y
que no esta´ afectada por la extincio´n por polvo (Jørgensen et al. 1996; Bender et al.
1998). El que sea tan pequen˜a la dispersio´n en esta relacio´n ha sido interpretado por
algunos autores (Bender, Burstein y Faber 1993; Bernardi et al. 1998) como evidencia
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Tabla 5.2: Indices medidos en el espectro central de las galaxias de la muestra, transforma-
dos al sistema de Lick/IDS y promediados los valores obtenidos en ma´s de una campan˜a.
En la segunda columna se indica el tipo de galaxia el´ıptica; gigante (g), compacta (c) o
enana (d). La velocidad radial y dispersio´n de velosidades medidas en las regiones centrales
se muestran en las columnas tercera y cuarta respectivamente. Para cada galaxia, en la
segunda l´ınea se da el error en los ı´ndices.
Galaxia Tipo V0 σ0 D4000 HδA HδF CN1 CN2 C4227 G4300
∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆
NGC2694 gE 5028.8 141.8 2.154 −2.402 0.203 0.084 0.122 1.355 5.100
1.3 1.4 0.180 0.151 0.096 0.014 0.014 0.070 0.784
NGC3605 gE 636.2 87.6
0.5 0.8
NGC3641 gE 1752.2 169.8 2.366 −2.089 0.098 0.114 0.156 1.062 5.816
1.1 1.6 0.196 0.140 0.098 0.006 0.007 0.063 0.322
NGC4374 gE 990.3 287.7 0.088 0.138 1.139 5.515
1.4 1.6 0.056 0.039 0.046 0.108
NGC4387 gE 513.4 89.1 0.192 0.046 0.080 1.258 5.632
0.8 1.4 0.068 0.061 0.040 0.049 0.114
NGC4406 gE −302.6 232.7 −0.184 0.113 0.163 1.394 5.341
0.7 1.1 0.060 0.056 0.039 0.044 0.105
NGC4415 dE 917.0 42.7 2.117 −1.036 0.584 −0.034 −0.012 1.067 4.173
1.1 4.2 0.650 1.609 1.082 0.042 0.051 0.715 1.228
NGC4431 dE 932.6 41.9 2.053 0.827 1.887 −0.066 −0.027 0.225 5.407
1.3 4.9 0.648 1.271 0.861 0.034 0.041 0.598 0.922
NGC4435 gE 744.1 157.1 −1.078 1.071 0.065 0.098 1.228 4.751
0.8 1.1 0.644 0.069 0.061 0.040 0.048 0.118
NGC4436 dE 1100.2 33.8 1.708 5.205
2.5 15.0 0.222 0.659
NGC4464 cE 1233.4 131.3 2.174 −2.102 0.004 0.099 0.138 1.115 5.665
0.7 0.9 0.181 0.085 0.066 0.006 0.007 0.037 0.283
NGC4467 cE 1376.4 51.5 2.141 −2.027 0.368 0.084 0.128 1.058 5.217
1.7 1.1 0.179 0.171 0.118 0.008 0.009 0.081 0.311
NGC4486B cE 1537.3 189.0 2.386 −2.768 −0.146 0.140 0.185 1.233 5.733
0.8 1.1 0.198 0.084 0.061 0.005 0.007 0.032 0.297
NGC4489 dE 961.3 51.1 2.371 −0.500 0.576 0.006 0.028 1.333 5.186
0.7 1.8 0.646 0.481 0.331 0.013 0.016 0.213 0.362
NGC4515 dE 946.8 77.6
0.5 0.8
NGC5846A cE 2222.1 192.8 2.147 −1.953 0.073 0.099 0.139 1.290 5.570
1.5 2.1 0.171 0.229 0.155 0.007 0.009 0.106 0.324
NGC5846 gE 1709.6 249.3 2.678 −2.468 −0.976 0.083 0.121 0.964 4.949
2.3 2.4 0.649 0.932 0.648 0.024 0.029 0.392 0.631
IC767 cE 1878.9 30.1 1.718 1.966 2.209 −0.055 −0.025 0.725 3.405
1.0 2.6 0.137 0.373 0.259 0.011 0.013 0.186 0.339
IC794 dE 1916.1 42.8 2.181 −4.357 −1.422 0.090 0.112 1.546 6.122
1.4 3.1 0.660 2.617 1.749 0.059 0.069 0.213 0.611
IC3303 dE −387.1 43.9 2.797 −0.065 0.003 0.322 2.106
7.1 12.2 0.163 0.056 0.040 0.111 0.239
IC3331 dE 1191.3 −0.106 −0.046 1.101 2.409
36.1 0.136 0.152 0.354 0.863
IC3363 dE 777.1 −0.077 −0.011 1.094 4.041
15.8 0.136 0.152 0.346 0.814
IC3393 dE 470.9 25.0
2.3 7.6
IC3443 dE 1726.0 51.3 −0.068 −0.024 1.042 6.033
4.6 15.5 0.135 0.150 0.234 0.669
IC3457 dE 1278.1 0.439 0.650 3.395 3.723
49.3 0.213 0.225 1.113 1.879
IC3475 dE 2214.8 2.185 3.324 −0.174 −0.157 0.679 5.211
71.1 1.102 0.699 0.138 0.154 0.519 1.096
IC3492 dE −569.2 84.6 6.411 5.145 −0.263 −0.201 0.365 0.205
103.6 15.2 0.194 0.164 0.135 0.152 0.221 0.816
UGC7436 dE 988.0 35.0
2.2 4.1
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Tabla 5.2: (continuacio´n)
Nombre Tipo V0 σ0 D4000 HδA HδF CN1 CN2 Ca4227 G4300
∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆
VCC753 dE 790.0 0.393 18.655
87.4 1.577 4.245
VCC765 dE 916.1 −0.132 −0.082 0.867 4.889
43.8 0.138 0.154 0.536 1.062
VCC779 dE −253.8 1.774 −0.058 0.197 2.160 9.624
37.0 0.912 0.072 0.058 0.670 1.366
VCC810 dE −470.8 2.389 0.256 0.436 2.941 0.398
89.1 0.736 0.073 0.059 0.628 1.318
VCC815 dE −725.7 −0.409 −0.163 −0.652 2.559
76.0 0.068 0.048 0.294 0.597
VCC823 dE 1682.8 82.8 0.494 4.322
14.2 37.1 0.398 0.866
VCC832 dE 1172.9 −1.250 −9.206
330.4 3.588 6.286
VCC833 dE 715.4 −1.143 0.624 −0.087 −0.093 0.152 4.025
48.3 0.950 0.478 0.060 0.045 0.327 0.635
VCC838 dE −711.8 3.200 −0.081 −0.002 0.389 2.156 6.947
178.3 5.683 4.257 0.085 0.081 0.966 1.486
VCC844 dE 25.4 33.5 −0.256 −0.043 0.008 4.650 3.928
1.6 5.0 0.176 0.061 0.041 0.131 0.250
VCC846 dE −549.2 3.347 −0.230 −0.020 0.047 1.062 3.790
13.4 0.747 0.316 0.057 0.042 0.230 0.447
VCC854 dE 550.9 5.915 4.274 −0.183 −0.168 1.261 1.343
60.4 1.046 0.568 0.060 0.048 0.381 0.744
VCC871 dE 1360.6 0.027 0.362 −0.197 −0.186 0.574 4.994
43.7 1.048 0.631 0.060 0.046 0.357 0.674
VCC872 dE 1226.3 2.371 0.858 −0.063 −0.032 0.201 2.556
88.9 0.723 0.249 0.062 0.042 0.186 0.352
VCC882 dE 944.5 34.7 0.104 0.617 0.006 0.014 0.640 3.055
6.5 22.5 0.685 0.173 0.056 0.040 0.131 0.262
VCC903 dE 824.2 0.209 3.823 −0.143 −0.174 0.025 −1.030
43.7 1.174 0.572 0.066 0.051 0.525 1.008
VCC916 dE 1293.3 48.9 0.041 0.073 1.455 5.545
2.1 8.6 0.056 0.040 0.104 0.202
VCC996 dE −63.2 19.634 8.061 −0.178 −0.058 2.999 −4.382
30.1 0.830 0.308 0.063 0.044 0.218 0.580
VCC1035 dE 115.0 −0.202 −0.153 0.553 1.924
197.5 0.136 0.152 0.324 0.762
VCC1040 dE −380.5 −17.230 0.205 −0.011 0.019 1.455 3.515
20.7 1.500 0.250 0.062 0.042 0.208 0.427
VCC1059 dE 1994.4 0.367 6.392
575.4 0.939 3.043
VCC1148 cE 1423.8 30.5 2.116 −2.344 0.076 0.088 0.139 0.998 4.861
1.3 3.2 0.178 0.324 0.216 0.011 0.012 0.156 0.409
VCC1353 dE −467.7 −0.431 −0.528 1.501 −1.560
249.5 0.193 0.210 4.849 3.871
VCC1389 dE 868.0 0.142 0.248 0.966 3.432
22.1 0.148 0.163 0.749 1.338
VCC1414 dE 174.6 −0.098 −0.058 0.964 3.672
28.4 0.137 0.152 0.414 0.896
VCC1491 dE 1946.1 72.7 0.173 1.126 −0.141 −0.101 1.299 5.170
3.7 9.7 0.291 0.201 0.135 0.150 0.234 0.672
VCC1539 dE 1470.5 0.859 4.365
145.0 1.116 1.514
VCC1627 cE 290.4 39.3 2.086 −1.751 0.225 0.030 0.066 1.303 5.458
0.9 1.8 0.176 0.176 0.123 0.008 0.010 0.082 0.266
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Tabla 5.2: (continuacio´n)
Nombre Tipo HγA HγF Fe4383 Ca4455 Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015
∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆
NGC2694 g −4.828 −1.551 1.747 1.196 1.639 4.839
0.265 0.270 0.259 0.742 0.116 0.237
NGC3605 g 2.082 4.922
0.127 0.488
NGC3641 g −8.265 −2.059 7.492 1.399 4.244
2.854 0.676 0.878 0.108 0.196
NGC4374 g −6.123 −1.703 5.226 1.900 3.593 6.415 1.419 4.956
0.246 0.087 0.163 0.059 0.105 0.125 0.046 0.183
NGC4387 g −6.121 −1.500 5.346 1.737 3.684 5.924 1.585 5.186
0.251 0.092 0.172 0.057 0.113 0.145 0.056 0.193
NGC4406 g −6.172 −1.606 5.506 1.756 3.560 7.229 1.234 5.455
0.244 0.086 0.160 0.054 0.103 0.120 0.044 0.173
NGC4415 d −4.861 −0.914 1.889 4.538
1.292 0.784 0.195 0.412
NGC4431 d −2.705 0.000 1.814 4.387
1.017 0.624 0.195 0.415
NGC4435 g −3.432 0.167 5.262 1.572 3.459 7.008 1.657 4.805
0.250 0.090 0.168 0.048 0.107 0.130 0.048 0.176
NGC4436 d −5.095 0.011 6.470 1.722 3.715 5.457 2.500 5.554
1.459 1.269 1.015 0.264 0.512 0.440 0.153 0.874
NGC4464 c −7.795 −1.776 5.616 1.694 4.801
2.299 0.371 0.942 0.102 0.228
NGC4467 c −6.958 −1.854 6.445 1.541 4.324
2.485 0.511 0.923 0.124 0.254
NGC4486B c −8.350 −2.393 7.421 1.596 4.934
2.686 0.584 0.888 0.100 0.191
NGC4489 d −4.605 −0.244 2.306 5.813
0.409 0.242 0.094 0.222
NGC4515 d 1.846 4.065
0.128 0.489
NGC5846A c −6.478 −2.041 5.448 1.458 4.970
3.040 0.562 0.869 0.068 0.154
NGC5846 g −1.689 1.088 5.366
0.427 0.078 0.203
IC767 c −1.833 1.221 8.551 2.784 3.718
2.675 0.235 1.184 0.105 0.243
IC794 d −5.829 −0.790 4.092 1.337 4.682 6.676 2.417 4.991
1.459 0.869 1.019 0.266 0.512 0.447 0.127 0.397
IC3303 d 2.396 2.507 −0.433 1.036 2.294 2.496 2.461 3.293
0.332 0.168 0.408 0.164 0.276 0.369 0.149 0.476
IC3331 d 2.293 3.506 2.432 0.861 4.226 1.233 2.715 3.681
1.547 1.306 1.242 0.450 0.717 0.910 0.362 1.086
IC3363 d −0.119 2.392 3.733 1.809 2.864 1.991 2.474 3.456
1.537 1.305 1.217 0.426 0.725 0.870 0.321 1.050
IC3393 d 2.099 4.722
0.226 0.473
IC3443 d −4.586 −0.004 2.492 1.061 3.687 2.959 2.833 5.299
1.467 1.272 1.042 0.288 0.537 0.515 0.181 0.903
IC3457 d −0.119 7.288 9.276 1.088 2.549 4.254 2.528 1.918
2.112 1.549 1.747 0.835 1.132 1.260 0.511 1.234
IC3475 d −4.461 −0.339 4.651 2.036 3.388 5.384 2.384 1.936
1.750 1.400 1.610 0.800 1.008 1.370 0.522 1.376
IC3492 d 5.494 4.942 −0.362 0.479 1.509 1.252 5.093 1.341
1.447 1.264 1.009 0.278 0.527 0.477 0.140 0.920
UGC7436 d 2.019 4.212
0.238 0.501
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Tabla 5.2: (continuacio´n)
Nombre Tipo HγA HγF Fe4383 Ca4455 Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015
∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆
VCC753 d −28.013 1.615 −2.082 0.301 13.394 9.621 3.890 0.644
8.448 3.235 7.790 6.798 3.798 7.027 2.817 7.929
VCC765 d −1.081 1.778 2.778 0.110 4.401 0.617 0.727 2.348
1.699 1.379 1.516 0.637 0.944 1.337 0.558 1.348
VCC779 d −9.956 3.944 21.978 −0.260 3.512 −9.257 5.452 17.011
2.001 0.915 1.481 1.259 1.625 3.978 1.261 2.843
VCC810 d −0.392 2.221 8.249 8.957 4.899 −4.026 3.274 10.955
1.284 0.783 1.791 0.746 1.435 2.855 1.188 3.048
VCC815 d 0.326 0.919 2.424 0.484 −1.588 3.126 4.021 3.413
0.684 0.410 1.055 0.587 1.098 1.777 0.868 2.169
VCC823 d −1.511 1.043 3.029 0.296 3.397 1.675 2.839 5.093
1.571 1.321 1.286 0.482 0.754 0.953 0.344 1.091
VCC832 d 9.133 5.722 −0.232 2.548 19.530 6.345 −1.619 −6.323
4.969 10.812 26.529 3.934 15.217 17.089 3.139 2.964
VCC833 d −2.915 −1.558 0.691 0.973 1.274 4.524 2.531 3.282
0.778 0.505 1.052 0.542 0.855 1.365 0.598 1.481
VCC838 d 6.173 0.225 6.639 −2.674 −2.349 2.530 1.515 0.637
1.469 1.096 2.796 1.607 2.019 2.354 0.851 2.766
VCC844 d −7.022 −2.564 4.507 1.772 5.355 −0.606 −1.223 4.445
0.357 0.178 0.353 0.187 0.243 0.417 0.202 0.481
VCC846 d −3.912 0.574 7.102 −0.248 0.073 −0.248 1.868 3.206
0.512 0.320 0.688 0.414 0.678 1.114 0.514 1.211
VCC854 d −0.229 1.650 2.726 1.715 0.900 −1.173 2.527 4.149
0.829 0.543 1.137 0.603 1.021 1.515 0.622 1.579
VCC871 d −2.390 0.139 0.954 1.747 3.136 0.225 1.819 5.953
0.823 0.536 1.080 0.539 0.770 1.218 0.491 1.115
VCC872 d −0.993 0.150 0.434 1.351 1.528 1.017 1.215 2.431
0.433 0.251 0.533 0.260 0.441 0.710 0.316 0.780
VCC882 d −3.126 −1.017 3.120 1.243 1.803 3.212 1.437 3.796
0.363 0.198 0.390 0.186 0.312 0.470 0.204 0.521
VCC903 d −0.740 0.504 5.856 1.134 −2.275 −0.257 1.207 0.670
1.101 0.726 1.519 0.853 1.655 2.359 1.004 2.597
VCC916 d −6.066 −1.777 5.342 1.583 3.667 6.517 1.853 5.848
0.329 0.165 0.302 0.145 0.231 0.335 0.146 0.385
VCC996 d 2.730 5.094 4.686 6.411 −6.946 6.418 11.344 14.285
0.465 0.248 0.828 0.324 1.076 1.870 0.703 1.778
VCC1035 d 2.804 2.671 −0.514 0.828 1.799 −0.422 3.024 2.366
1.487 1.279 1.100 0.358 0.642 0.617 0.256 1.171
VCC1040 d −2.379 0.976 6.057 1.654 1.214 0.418 1.320 3.033
0.528 0.290 0.658 0.367 0.618 1.055 0.482 1.152
VCC1059 d −3.853 −0.414 1.704 1.406 1.252 3.916 4.535 6.291
2.533 2.426 5.052 1.315 3.095 7.962 2.318 3.112
VCC1148 c −7.421 −2.359 9.206 1.832 3.968
2.520 0.571 0.963 0.170 0.356
VCC1353 d 5.120 0.973 −8.115 1.244 2.863 4.095 2.593 3.080
3.610 2.395 5.026 1.930 1.266 1.842 0.792 2.731
VCC1389 d 5.720 6.345 2.930 0.320 2.387 5.495 1.181 1.055
1.787 1.431 1.732 0.693 0.993 1.138 0.424 1.183
VCC1414 d −1.499 1.197 4.267 0.978 2.601 1.633 1.387 2.179
1.589 1.327 1.298 0.512 0.821 1.036 0.382 1.143
VCC1491 d −5.393 −0.588 4.253 0.947 3.427 4.595 2.926 4.169
1.468 1.272 1.039 0.290 0.534 0.500 0.178 0.898
VCC1539 d −4.394 −0.846 3.688 1.187 2.274 4.877 3.419 6.400
1.687 1.402 3.943 2.928 2.155 3.172 2.003 4.499
VCC1627 c −6.048 −1.319 7.071 1.890 5.645
0.945 0.203 1.097 0.137 0.339
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Tabla 5.2: (continuacio´n)
Nombre Tipo Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895
∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆
NGC2694 g 0.127 0.259 4.253 3.551 2.987 1.919
0.021 0.014 0.108 0.183 0.179 0.125
NGC3605 g 0.079 0.216 3.684 3.136 2.769 1.845
0.015 0.012 0.100 0.109 0.123 0.177
NGC3641 g 0.157 0.299 4.630 3.217 2.384 1.639 0.605
0.023 0.024 0.098 0.153 0.181 0.119 0.641
NGC4374 g 0.152 0.306 4.909 2.844 2.540 1.880
0.005 0.005 0.052 0.061 0.080 0.603
NGC4387 g 0.114 0.257 4.052 2.889 2.410 1.773
0.005 0.005 0.065 0.072 0.086 0.064
NGC4406 g 0.153 0.310 4.958 3.036 2.624 1.863
0.004 0.004 0.044 0.051 0.062 0.046
NGC4415 d 0.076 0.183 2.905 2.599 2.005 1.368 1.114 0.620 1.577
0.014 0.012 0.186 0.193 0.207 0.156 0.114 0.104 0.137
NGC4431 d 0.075 0.184 2.713 2.150 2.049 1.705 1.105 0.656 1.997
0.014 0.012 0.189 0.198 0.210 0.155 0.116 0.107 0.141
NGC4435 g 0.097 0.237 3.999 2.695 2.486 1.617
0.005 0.005 0.049 0.056 0.068 0.049
NGC4436 d 0.016 0.148 2.998 2.921 2.570 1.866
0.017 0.022 0.347 0.222 0.383 0.204
NGC4464 c 0.114 0.241 4.150 3.233 2.363 1.587 0.897
0.021 0.023 0.092 0.152 0.174 0.116 0.641
NGC4467 c 0.135 0.268 4.190 3.352 2.580 1.705 0.839
0.022 0.023 0.113 0.166 0.191 0.129 0.643
NGC4486B c 0.172 0.323 5.017 3.641 2.586 1.788 0.748
0.022 0.024 0.090 0.149 0.174 0.115 0.641
NGC4489 d 0.089 0.215 3.407 2.902 2.593 1.633 1.199 0.780 2.599
0.013 0.011 0.103 0.097 0.097 0.075 0.055 0.049 0.070
NGC4515 d 0.073 0.204 3.587 2.744 2.242 1.524
0.015 0.011 0.100 0.111 0.127 0.180
NGC5846A c 0.164 0.301 4.671 2.919 2.614 1.781 0.791 0.866 4.746
0.010 0.011 0.075 0.078 0.076 0.058 0.048 0.042 0.062
NGC5846 g 0.174 0.329 5.146 3.020 2.836 1.910 1.045 0.949 5.450
0.009 0.008 0.086 0.086 0.090 0.068 0.048 0.045 0.055
IC767 c 0.056 0.138 2.020 2.277 1.864 1.333 0.965 0.559 1.492
0.011 0.010 0.112 0.113 0.117 0.089 0.071 0.064 0.090
IC794 d 0.085 0.216 3.290 3.173 2.690 1.691 1.170 0.698 2.593
0.010 0.011 0.176 0.156 0.194 0.132 0.125 0.114 0.148
IC3303 d 0.034 0.113 1.367 2.003 1.456 0.923
0.007 0.008 0.237 0.213 0.295 0.193
IC3331 d 0.021 0.067 1.660 2.105 2.394 1.237
0.019 0.023 0.511 0.444 0.588 0.381
IC3363 d 0.037 0.097 1.734 1.920 1.824 1.332
0.019 0.023 0.453 0.389 0.522 0.340
IC3393 d 0.061 0.142 1.815 2.441 1.740 1.310 0.729 0.383 1.771
0.015 0.012 0.221 0.227 0.249 0.184 0.141 0.130 0.166
IC3443 d 0.073 0.177 3.377 2.977 1.749 1.156
0.018 0.022 0.365 0.255 0.411 0.234
IC3457 d −0.049 0.054 2.124 1.714 0.749 1.397
0.020 0.024 0.543 0.538 0.677 0.471
IC3475 d 0.128 0.177 2.325 2.588 2.173 1.025
0.021 0.026 0.656 0.623 0.819 0.631
IC3492 d 0.023 0.074 1.115 1.186 1.035 1.019
0.017 0.022 0.345 0.233 0.414 0.222
UGC7436 d 0.054 0.158 2.642 2.027 1.945 1.025 0.825 0.491 0.587
0.014 0.013 0.226 0.241 0.259 0.194 0.145 0.134 0.181
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Tabla 5.2: (continuacio´n)
Nombre Tipo Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709
∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆
VCC753 d 0.436 0.370 3.863 −1.468 −3.708 −4.943
0.079 0.091 3.554 4.204 5.010 3.669
VCC765 d 0.053 0.115 1.568 2.357 1.587 1.201
0.021 0.025 0.613 0.612 0.731 0.495
VCC779 d 0.014 0.071 2.545 0.564 2.862 3.060
0.036 0.046 1.892 2.505 3.265 2.270
VCC810 d 0.039 0.204 1.359 1.163 5.556 1.326
0.033 0.045 1.954 2.256 2.553 2.275
VCC815 d 0.019 0.059 0.089 1.123 0.695 −0.090
0.025 0.031 1.296 1.501 1.821 1.365
VCC823 d 0.044 0.105 2.658 3.002 1.029 1.394
0.019 0.023 0.469 0.411 0.563 0.366
VCC832 d 0.059 0.125 0.290 1.789 −2.065 0.358
0.027 0.039 1.640 1.699 2.626 1.010
VCC833 d 0.104 0.170 2.378 1.620 0.471 0.531
0.017 0.022 0.834 0.950 1.044 0.859
VCC838 d 0.113 0.108 0.710 1.013 −0.295 1.081
0.021 0.029 1.415 1.306 1.835 1.204
VCC844 d 0.387 0.488 4.589 3.603 3.612 2.421
0.007 0.009 0.248 0.235 0.266 0.199
VCC846 d 0.043 0.113 2.389 2.359 2.419 −0.072
0.014 0.018 0.619 0.689 0.847 0.706
VCC854 d 0.078 0.077 −1.144 2.195 1.793 0.823
0.017 0.020 0.836 0.827 0.959 0.718
VCC871 d 0.101 0.137 0.936 1.021 1.744 0.402
0.013 0.017 0.656 0.684 0.792 0.629
VCC872 d 0.107 0.116 1.069 0.616 0.905 0.952
0.010 0.012 0.427 0.490 0.573 0.434
VCC882 d 0.076 0.161 1.803 1.132 0.955 0.890
0.007 0.008 0.269 0.282 0.341 0.245
VCC903 d 0.131 0.142 2.195 1.950 −0.622 1.022
0.029 0.037 1.418 1.658 2.064 1.455
VCC916 d 0.104 0.249 3.903 3.457 2.804 1.997
0.007 0.008 0.190 0.190 0.236 0.171
VCC996 d 0.113 0.184 3.795 7.219 −4.012 1.601
0.025 0.030 1.110 1.023 2.029 1.257
VCC1035 d 0.032 0.085 1.123 1.702 1.117 0.723
0.018 0.023 0.535 0.374 0.528 0.345
VCC1040 d 0.030 0.089 2.444 2.437 1.460 1.525
0.013 0.017 0.603 0.717 0.861 0.641
VCC1059 d 0.035 0.145 2.353 0.693 1.825 −0.179
0.035 0.037 1.688 0.964 2.243 1.351
VCC1148 c 0.143 0.294 4.317 3.294 2.278 1.584 0.920
0.022 0.023 0.155 0.199 0.227 0.159 0.648
VCC1353 d −0.017 0.049 1.937 1.124 1.795 1.179
0.023 0.025 0.637 0.865 1.451 1.600
VCC1389 d −0.023 0.034 2.025 2.546 0.553 0.618
0.019 0.023 0.493 0.442 0.596 0.399
VCC1414 d 0.034 0.085 0.964 1.350 1.683 1.062
0.019 0.023 0.502 0.450 0.580 0.400
VCC1491 d 0.054 0.197 3.422 3.464 2.059 2.018
0.018 0.022 0.363 0.251 0.407 0.229
VCC1539 d 0.050 0.181 3.480 1.977 1.932 1.479
0.022 0.045 3.309 2.429 2.638 2.269
VCC1627 c 0.099 0.220 3.432 2.796 2.551 1.690 0.929
0.016 0.021 0.127 0.182 0.197 0.137 0.644
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de la similitud en las edades de las el´ıpticas, a diferencia de lo encontrado en otros
trabajos (Gonza´lez 1993; Trager et al. 1998; Sa´nchez-Bla´zquez 2004). Ahora bien,
las desviaciones de la relacio´n tambie´n se pueden cancelar parcialmente debido a que
la edad y la metalicidad tienen efectos similares en la intensidad del Mg2 (Worthey
et al. 1996; Trager 1997; Pedraz et al. 1998; Jørgensen 1999; Kuntschner et al. 2001).
Como los residuos de esta relacio´n son mayores que los errores observacionales,
se han buscado posibles correlaciones con para´metros estructurales como el radio
efectivo, brillo superficial o masa de la galaxia, pero siempre con resultados negativos
(Bender, Burstein y Faber 1993). Tan solo Gonza´lez y Gorgas (1996) encuentran
una correlacio´n positiva de los residuos de la relacio´n con los gradientes de Mg2
y una correlacio´n negativa con el ı´ndice Hβ, sugiriendo que episodios recientes de
formacio´n estelar en las partes centrales de las galaxias podr´ıan justificar, al menos
parcialmente, la dispersio´n observada. Si esta formacio´n estelar estuviera provocada
por interacciones con otras galaxias, adema´s explicar´ıa la relacio´n que encuentran
Schweizer et al. (1990) entre los residuos de la relacio´n e indicadores de interacciones
recientes como conchas, ondas, chorros de materia luminosa, estructura en rayos X
y las desviaciones de las isofotas respecto de una elipse.
Hasta muy recientemente (Sa´nchez-Bla´zquez 2004) la mayor´ıa de los estudios
se han dedicado casi exclusivamente a la relacio´n de la dispersio´n de velocidades
central con el ı´ndice Mg2 porque otros ı´ndices meta´licos han mostrado correlacio-
nes muy de´biles con una gran dispersio´n. Una excepcio´n es Kuntschner (2000) que
encuentra correlacio´n entre el ı´ndice 〈Fe〉 y σ0 para las el´ıpticas del cu´mulo de For-
nax. En esta seccio´n se aborda el ana´lisis de posibles relaciones de σ0 tambie´n con
los dema´s ı´ndices medidos, con diferentes sensibilidades a la edad, la metalicidad
o abundancias relativas entre elementos. Al incluir las el´ıpticas enanas de la mues-
tra se puede estudiar la variacio´n de las relaciones al aumentar el rango en masas.
Analizando si las dE son una extrapolacio´n de las el´ıpticas gigantes hacia valores
menores de masa o luminosidad, o si por el contrario las relaciones I–σ0 cambian
significativamente al incluir las dE.
Antes de analizar las relaciones de los ı´ndices con σ0 y con el objetivo de hacer
directamente comparables los diferentes ı´ndices medidos entre s´ı, en este trabajo se
ha optado por medirlos todos en magnitudes (ver Colles et al. 1999 y Kuntschner
2000). De los ı´ndices utilizados en este trabajo, tan solo CN1, CN2, Mg1 y Mg2
estaban originalmente definidos en magnitudes en el sistema de Lick. Todos los
dema´s ı´ndices (I) de la tabla 5.2 se han trasformado en magnitudes (I ′) usando:
I ′ = −2,5 log
(
1− I
∆λ
)
(5.1)
de forma que el error en magnitudes, se calcula como:
∆I ′ =
2,5
∆λ ln 10
∆I(
1− I
∆λ
) (5.2)
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Con el fin de minimizar errores y agrupar en ı´ndices u´nicos aquellos que incluyen a
elementos similares se han definido los siguientes ı´ndices compuestos:
Fe2 = (Fe5270 + Fe5335) / 2
Fe3 = (Fe4383 + Fe5270 + Fe5335) / 3
Fe4 = (Fe4383 + Fe5270 + Fe5335 + Fe5406) / 4
Fe5 = (Ca4455 + Fe4531 + Fe5015) / 3
Tal y como se describe en la tabla 1 de Worthey 1998, en las caracter´ısticas espec-
trales incluidas en Fe2, Fe3 y Fe4 el elemento dominante es el Fe, mientras que los
tres ı´ndices que se agrupan en Fe5 dependen de elementos α.
Puesto que no tiene sentido hacer una media directamente de valores medidos
en magnitudes, los ı´ndices compuestos se calculan como:
I ′ = −2,5 log
(
10−0,4 I
′
1 + 10−0,4 I
′
2
2
)
(5.3)
o de forma general:
I ′ = −2,5 log
(
1− 1
n
(
I1
∆λ1
+ ...+
In
∆λn
))
(5.4)
∆I ′ =
2,5
ln 10
1
n
1(
1− 1
n
(
I1
∆λ1
+ ...+ In
∆λn
))
√
∆I21
∆λ21
+ ... +
∆I2n
∆λ2n
(5.5)
En las figuras 5.3 se representan los ı´ndices medidos en las regiones centrales
de las galaxias frente a la dispersio´n de velocidades. Al igual que en el cap´ıtulo
anterior, la muestra se ha separado en tres tipos de galaxias: las el´ıpticas gigantes
(identificadas con cuadrados rojos), las compactas (con c´ırculos verdes) y las enanas
(con estrellas azules). Adema´s de los datos de este trabajo, y con el fin de poder
comparar mejor estos con las gigantes el´ıpticas, se representan tambie´n otras tres
muestras: la muestra de Trager (1998), identificada por puntos, incluye 381 galaxias
Es relativamente homoge´nea, por haberse observado con la misma configuracio´n
instrumental, y los ı´ndices medidos corresponden a los cuatro segundos de arco cen-
trales. La sen˜al/ruido de esta muestra es, en general, pobre. La muestra de Gonza´lez
(1993), identificada con cuadrados huecos, incluye a 40 galaxias en las que se han
medido los ı´ndices en los cinco segundos de arco centrales con muy alta relacio´n
sen˜al/ruido. Por u´ltimo, la muestra de Kuntschner (2001), con tria´ngulos huecos,
consta de 72 galaxias, casi todas de cu´mulos (principalmente Coma y Virgo), y en
las que los ı´ndices se han medido en los 3.4 segundos de arco centrales.
Tal y como se aprecia en estas gra´ficas, la muestra de Trager, adema´s de ser
ma´s amplia en nu´mero de galaxias, tambie´n cuenta con un mayor nu´mero de ı´ndices
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Figura 5.3: Valores de los ı´ndices (en magnitudes) frente al logaritmo de la dispersio´n de
velocidades, ambos medidos en las regiones centrales de las galaxias. Los puntos represen-
tan la muestra de Trager (1998), los cuadrados y los triangulos abiertos son las muestras
de Gonza´lez (1993) y Kuntschner (2001) respectivamente; todas ellas compuestas de ga-
laxias el´ıpticas. Con las rectas negras se indica el ajuste lineal a la muestra de Trager.
Con simbolos rellenos se representa la muestra de este trabajo: cuadrados rojos para las
galaxias gigantes, c´ırculos verdes para las compactas y estrellas azules para las enanas.
Las rectas azules representan el ajuste a las gigantes y enanas de esta muestra.
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Figura 5.3: (continuacio´n)
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Figura 5.3: (continuacio´n)
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Tabla 5.3: Comparacio´n de la muestra de galaxias gigantes con la muestra completa de
Trager (1998). Ver texto para una explicacio´n de las columnas.
Indice N offset ∆offset σTra σrms σtip σres t
D4000 3 0.229 0.225 0.042
HδA 4 0.010 0.005 0.008
HδF 6 0.028 0.004 0.028
CN1 7 0.030 0.014 0.041 0.018 0.014 0.011 2.1
CN2 7 0.028 0.015 0.045 0.021 0.016 0.014 1.9
Ca4227 7 0.005 0.008 0.035 0.018 0.005 0.017 0.6
G4300 7 0.007 0.010 0.037 0.022 0.005 0.021 0.7
HγA 6 0.028 0.006 0.027
HγF 7 0.040 0.006 0.040
Fe4383 4 0.008 0.006 0.024 0.012 0.004 0.011 1.3
Ca4455 4 0.003 0.004 0.019 0.008 0.003 0.007 0.8
Fe4531 5 −0.002 0.006 0.015 0.013 0.003 0.012 0.3
C4668 6 −0.010 0.008 0.018 0.015 0.002 0.015 1.3
Hβ 8 −0.004 0.004 0.022 0.010 0.002 0.010 0.9
Fe5015 8 −0.005 0.002 0.016 0.006 0.003 0.005 2.0
Mg1 8 −0.004 0.011 0.024 0.023 0.006 0.022 0.3
Mg2 8 −0.005 0.013 0.035 0.030 0.006 0.029 0.4
Mgb 8 0.003 0.006 0.021 0.014 0.003 0.013 0.5
Fe5270 8 −0.002 0.003 0.012 0.007 0.002 0.007 0.8
Fe5335 8 −0.002 0.003 0.012 0.006 0.003 0.005 0.7
Fe5406 8 −0.002 0.003 0.015 0.006 0.003 0.005 0.7
Fe5709 2 0.004 0.002 0.012 0.002 0.003 1.6
Fe5782 1 0.004
Na5895 1 0.029
Fe2 8 −0.001 0.003 0.011 0.008 0.001 0.008 0.3
Fe3 4 0.000 0.004 0.013 0.006 0.002 0.006 0.1
Fe4 4 0.002 0.003 0.012 0.005 0.001 0.005 0.5
Fe5 3 0.001 0.004 0.012 0.007 0.002 0.007 0.2
medidos. Las otras dos muestras, aunque tienen la ventaja de tener errores t´ıpicos
significativamente menores, corresponden a un rango espectral observado menor, y
esta´n ma´s restringidas en cuanto al rango en dispersio´n de velocidades cubierto, a
la variedad de galaxias y al entorno espacial en que se encuentran estas. Por tanto,
consideramos que la muestra de Trager representa ma´s globalmente el comporta-
miento de las galaxias el´ıpticas y sera´ con la que se comparara´n los resultados de
este trabajo. Para ello, con cada ı´ndice se ha hecho un ajuste lineal a los valores de
todas sus galaxias y, posteriormente, hemos comparado cada uno de los tres tipos
de galaxias en los que hemos dividido nuestra muestra, con dicho ajuste. Los resul-
tados se muestran en las tablas 5.3, 5.4 y 5.5. En cada tabla se da la desviacio´n de
la submuestra frente al ajuste (offset), el error de este (∆offset), la dispersio´n de los
valores de Trager (σTra) y la de los nuestros (σrms) frente al ajuste ma´s el offset, el
error t´ıpico en nuestros datos (σtip) y el residual (σres) como diferencia cuadra´tica de
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Tabla 5.4: Comparacio´n de la muestra de galaxias compactas con la muestra completa de
Trager (1998). Ver texto para una explicacio´n de las columnas.
Indice N offset ∆offset σTra σrms σtip σres t
D4000 7 0.225 0.171 0.146
HδA 7 0.028 0.004 0.028
HδF 7 0.028 0.005 0.027
CN1 7 0.063 0.020 0.041 0.046 0.007 0.045 3.2
CN2 7 0.073 0.024 0.045 0.058 0.009 0.057 3.1
Ca4227 7 0.007 0.009 0.035 0.016 0.005 0.015 0.8
G4300 7 0.033 0.009 0.037 0.023 0.011 0.020 3.7
HγA 7 0.033 0.040
HγF 7 0.075 0.017 0.074
C4668 7 0.022 0.017 0.018 0.044 0.013 0.042 1.3
Hβ 7 −0.011 0.008 0.022 0.017 0.004 0.017 1.4
Fe5015 7 −0.007 0.003 0.016 0.007 0.003 0.006 2.4
Mg1 7 0.051 0.018 0.024 0.039 0.015 0.036 2.8
Mg2 7 0.046 0.028 0.035 0.056 0.016 0.054 1.7
Mgb 7 0.028 0.013 0.021 0.031 0.004 0.031 2.2
Fe5270 7 0.006 0.006 0.012 0.012 0.004 0.011 1.0
Fe5335 7 0.001 0.004 0.012 0.007 0.004 0.006 0.3
Fe5406 7 0.001 0.003 0.015 0.007 0.004 0.005 0.1
Fe5709 7 −0.007 0.002 0.012 0.002 0.004 4.3
Fe5782 2 0.000 0.002 0.016 0.003 0.003 0.002 0.2
Na5895 2 0.007 0.011 0.058 0.015 0.003 0.014 0.6
Fe2 7 0.003 0.004 0.011 0.008 0.003 0.007 0.9
este con la dispersio´n. Por u´ltimo se muestra el estad´ıstico t calculado para evaluar
la significacio´n del offset.
En acuerdo con otros trabajos previos (Kuntschner 2000, Sa´nchez-Bla´zquez
2004), las gra´ficas anteriores muestran que, para las galaxias el´ıpticas cla´sicas existen
correlaciones positivas para los ı´ndices meta´licos, mucho ma´s pronunciadas para los
relacionados con elementos α como CN, Mg y Na; y menos marcadas, o casi planas
en algunos casos, para los elementos del grupo del hierro como el Ca, la banda G y los
ı´ndices de Fe. La diferencia la marcan los ı´ndices asociados a las l´ıneas de absorcio´n
de la serie de Balmer Hβ, Hγ y Hδ, que presentan una correlacio´n negativa con la
dispersio´n de velocidades central.
Respecto a las posibles diferencias entre galaxias E cla´sicas y compactas, hay
que destacar algunas tendencias. En primer lugar las compactas muestran offset sig-
nificativos en los ı´ndices CN1, CN2 y G4300. Aunque hay que tener la precaucio´n de
considerar que pra´cticamente todos los datos relacionados con las compactas proce-
den de una misma campan˜a y puede existir algu´n efecto sistema´tico no controlado,
lo cierto es que para el Ca4227, que comparte una regio´n espectral similar, no se
encuentra dicho offset, situacio´n similar se da con el Fe5406 o el Fe5015 y los ı´ndices
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Tabla 5.5: Comparacio´n de la muestra de galaxias enanas con la muestra completa de
Trager (1998). Ver texto para una explicacio´n de las columnas.
Indice N offset ∆off σTra σrms σtip σres t
D4000 4 0.138 0.651
HδA 7 0.141 0.012 0.141
HδF 8 0.115 0.014 0.114
CN1 10 0.036 0.030 0.041 0.043 0.034 0.027 1.2
CN2 10 0.038 0.023 0.045 0.039 0.038 0.012 1.7
Ca4227 12 0.014 0.021 0.035 0.051 0.017 0.048 0.7
G4300 12 0.008 0.026 0.037 0.057 0.014 0.056 0.3
HγA 12 0.079 0.013 0.078
HγF 12 0.097 0.016 0.096
Fe4383 9 −0.013 0.027 0.024 0.057 0.013 0.055 0.5
Ca4455 9 −0.003 0.009 0.019 0.023 0.011 0.019 0.4
Fe4531 9 0.003 0.011 0.015 0.025 0.010 0.023 0.3
C4668 9 0.003 0.012 0.018 0.033 0.006 0.032 0.3
Hβ 15 −0.006 0.013 0.022 0.042 0.007 0.041 0.4
Fe5015 15 −0.007 0.005 0.016 0.015 0.007 0.013 0.1
Mg1 15 0.039 0.012 0.024 0.034 0.011 0.033 3.4
Mg2 15 0.038 0.016 0.035 0.050 0.012 0.049 2.5
Mgb 15 0.026 0.009 0.021 0.025 0.007 0.024 3.0
Fe5270 15 0.004 0.006 0.012 0.017 0.005 0.016 0.6
Fe5335 15 0.004 0.005 0.012 0.014 0.006 0.012 0.8
Fe5406 15 0.003 0.005 0.015 0.013 0.007 0.011 0.7
Fe5709 6 0.004 0.005 0.012 0.008 0.005 0.007 0.8
Fe5782 6 0.001 0.004 0.016 0.006 0.005 0.004 0.2
Na5895 6 −0.003 0.010 0.058 0.018 0.004 0.018 0.3
Fe2 15 0.001 0.006 0.011 0.010 0.003 0.010 0.2
Fe3 9 −0.007 0.014 0.013 0.033 0.006 0.033 0.5
Fe4 9 −0.002 0.013 0.012 0.030 0.005 0.029 0.2
Fe5 8 −0.003 0.009 0.012 0.020 0.006 0.019 0.3
de hierro pro´ximos en longitud de onda. Tambie´n hay que apuntar que para los
tres ı´ndices de Mg, las compactas tienen un offset positivo y bastante significativo.
Por todo esto, y a pesar de lo escasa que es la muestra, parecen existir rasgos que
diferencian a las compactas de las galaxias el´ıpticas gigantes o normales.
Las el´ıpticas enanas, sin embargo, no muestran diferencias tan evidentes con las
Es de la muestra de Trager. Tal y como se aprecia en la tabla 5.5, tan solo se obtienen
valores relativamente altos de t para CN1 y CN2, pero estos son similares a los que
se encuentran para las gigantes (ver tabla 5.3), y para los ı´ndices de magnesio, cuyos
offsets tienen un nivel de significacio´n α < 0.05. Para profundizar en la comparacio´n
de las dE con las gigantes un estudio complementario es analizar si realmente hay un
cambio en la pendiente en la region de σ bajas. Para ello, se compara la pendiente
obtenida para la muestra de Trager con la pendiente obtenida para la muestra de
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Tabla 5.6: Coeficientes de la regresio´n lineal de los ı´ndices, medidos en magnitudes en las
regiones centrales de las galaxias, frente al logaritmo de la dispersio´n de velocidades (I’
= a + b log σ). Se muestra en la segunda columna la pendiente obtenida por Sa´nchez-
Bla´zquez (2004) (S-B) en su muestra de el´ıpticas situadas en entornos de baja densidad
y en la tercera la correspondiente a la muestra de E de Trager (1998). Los coeficientes
correspondientes a la muestra de el´ıpticas gigantes y enanas (sin incluir compactas) se
presentan en las columnas 4 y 5. En las siguientes se da la desviacio´n esta´ndar respecto
del ajuste lineal (σstd), la dispersio´n esperada por los errores en las medidas de los ı´ndices
(σexp) y la dispersio´n residual no explicada por estos (σres). En la u´ltima columna se
muestra el estad´ıstico t de la comparacio´n entre la pendiente de la muestra de Trager y la
de este trabajo, entre pare´ntesis cuando la comparacio´n se ha realizado con la muestra de
S-B.
S-B Trager Este trabajo
Indice b±∆(b) b±∆(b) a±∆(a) b±∆(b) σstd σexp σres t
D4000 0.168±0.007 1.561±1.311 0.328±0.616 0.217 0.319 (0.26)
HδA −0.049±0.004 0.601±0.682 −0.295±0.322 0.102 0.008 0.102 (0.76)
HδF −0.052±0.007 0.250±0.251 −0.106±0.117 0.059 0.006 0.059 (0.46)
CN1 0.219±0.027 −0.332±0.045 0.196±0.021 0.023 0.020 0.013 0.64
CN2 0.278±0.007 0.242±0.020 −0.329±0.049 0.213±0.023 0.043 0.022 0.037 0.97
Ca4227 0.027±0.005 0.067±0.017 0.048±0.080 0.028±0.037 0.026 0.008 0.025 0.97
G4300 0.017±0.004 0.080±0.017 0.059±0.102 0.052±0.047 0.035 0.008 0.034 0.55
HγA −0.056±0.004 0.043±0.124 −0.075±0.059 0.053 0.009 0.052 (0.32)
HγF −0.097±0.006 0.090±0.181 −0.067±0.084 0.060 0.008 0.059 (0.36)
Fe4383 0.026±0.003 0.052±0.011 −0.005±0.100 0.054±0.046 0.032 0.006 0.031 0.03
Ca4455 0.024±0.003 0.035±0.009 0.021±0.048 0.029±0.022 0.013 0.005 0.012 0.26
Fe4531 0.015±0.003 0.033±0.007 0.053±0.054 0.015±0.025 0.016 0.005 0.016 0.69
C4668 0.055±0.004 0.079±0.008 −0.002±0.061 0.038±0.028 0.018 0.003 0.018 1.41
Hβ −0.031±0.006 −0.073±0.011 0.172±0.057 −0.050±0.026 0.022 0.004 0.022 0.80
Fe5015 0.013±0.002 0.010±0.007 0.064±0.020 0.004±0.009 0.010 0.005 0.009 0.48
Mg1 0.177±0.011 −0.098±0.048 0.102±0.023 0.025 0.009 0.023 2.90
Mg2 0.243±0.016 −0.085±0.070 0.162±0.034 0.035 0.009 0.034 2.20
Mgb 0.100±0.005 0.143±0.010 −0.059±0.041 0.098±0.019 0.015 0.004 0.014 2.10
Fe5270 0.016±0.005 0.024±0.006 0.060±0.026 0.010±0.012 0.011 0.003 0.010 1.07
Fe5335 0.020±0.006 0.029±0.006 0.039±0.020 0.015±0.010 0.009 0.004 0.008 1.27
Fe5406 0.029±0.008 0.032±0.023 0.018±0.011 0.009 0.004 0.008 0.80
Fe5709 −0.005±0.006 0.054±0.024 −0.002±0.012 0.009 0.004 0.008 0.23
Fe5782 0.015±0.008 0.002±0.016 0.022±0.008 0.006 0.004 0.004 0.54
Na5895 0.123±0.036 −0.194±0.049 0.164±0.025 0.019 0.004 0.018 0.93
Fe2 0.022±0.005 0.025±0.006 0.056±0.023 0.009±0.011 0.008 0.002 0.008 1.25
Fe3 0.018±0.005 0.039±0.006 0.013±0.093 0.034±0.042 0.019 0.003 0.019 0.11
Fe4 0.032±0.007 0.036±0.071 0.023±0.033 0.014 0.002 0.014 0.28
Fe5 0.018±0.002 0.029±0.005 0.034±0.041 0.022±0.019 0.014 0.003 0.013 0.37
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este trabajo, sin incluir las compactas (recta azul en las gra´ficas de la figura 5.3). En
la tabla 5.6 se presentan los coeficientes de la regresio´n lineal de los ı´ndices frente
al logaritmo de la dispersio´n de velocidades (I’ = a + b log σ). Se muestra tambie´n,
en la u´ltima columna de esta tabla, el estad´ıstico t de la comparacio´n de las dos
pendientes. Adema´s de las dos pendientes mencionadas, con sus errores (b ±∆(b)),
se incluye la obtenida por Sa´nchez-Bla´zquez (2004) en su muestra de 59 galaxias
el´ıpticas situadas en entornos de baja densidad.
En esta comparacio´n de los ı´ndices de las el´ıpticas enanas frente a las relacio-
nes que presentan estos con la dispersio´n de velocidades central para las gigantes,
una primera consideracio´n es la amplia dispersio´n de los valores de los ı´ndices en
las dE. Tanto en la comparacio´n con el ajuste a la muestra de Trager (σrms en la
tabla 5.5), como con la pendiente ajustada a las gigantes y enanas de la muestra
de este trabajo (σstd en la tabla 5.6), de forma generalizada para todos los ı´ndices
analizados, la dispersio´n es claramente mayor que la que se esperar´ıa a partir de los
errores medidos en las dE para dichos ı´ndices. Esta dispersio´n adema´s, hace que los
pequen˜os offset encontrados en la comparacio´n con la muestra de Trager sean au´n
menos significativos.
De la comparacio´n de las dos pendientes, se obtienen resultados similares a los
obtenidos al medir el offset frente a las el´ıpticas gigantes de Trager. De forma general
para la mayor´ıa de los ı´ndices, las pendientes son muy parecidas y sus diferencias
no son significativas, tal y como se comprueba con los valores de t de la tabla 5.6.
Ahora incluso para CN1 y CN2 son compatibles ambas muestras. Tan solo, de nuevo,
para los ı´ndices de magnesio se encuentran diferencias significativas. Sin embargo,
de aqu´ı no podemos deducir directamente que son las dE las que se desv´ıan de las
relaciones I – σ0 para estos ı´ndices de magnesio, puesto que la mayor pendiente que
presentan las muestras que se restringen a el´ıpticas gigantes frente a las que incluyen
tambie´n a las dE en parte es debido a la sobreabundancias de estos elementos pre-
sentes en las el´ıpticas ma´s masivas, efecto que se analizara´ en una seccio´n posterior
cuando se transformen los valores de los ı´ndices en edad y metalicidad mediante los
modelos de s´ıntesis de poblaciones.
Como ana´lisis adicional, dada la gran dispersio´n que presentan los ı´ndices en
la muestra de las el´ıpticas enanas, se han estudiado las posibles correlaciones entre
los residuos del ajuste a una recta de la submuestra de gigantes y enanas frente
al ı´ndice Hβ, hallando que para ninguno de los ı´ndices presentan una correlacio´n
significativa, con la u´nica excepcio´n de Mg2 que muestra una anticorrelacio´n con un
nivel de significacio´n α < 0.01, tal y como ya indicaron Gonza´lez y Gorgas (1996).
Del estudio desarrollado en esta seccio´n se desprende que las relaciones que
presentan las dE con la dispersio´n de velocidades son similares a las encontradas
para las el´ıpticas gigantes y por tanto se ampl´ıan las relaciones I – σ0 ya conocidas
hasta valores de 25–30 Km/s para la dispersio´n de velocidades central de las galaxias
el´ıpticas.
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Figura 5.4: Diagrama 〈Fe〉’– Mg2. Con cuadrados rojos se representan las galaxias el´ıpticas
gigantes de nuestra muestra, con c´ırculos verdes las compactas y las enanas con estrellas
azules (tonos oscuros o claros segu´n la calidad de los datos, ver texto). Las galaxias de la
muestra de Trager (1998) se representan con puntos y las de Gonza´lez (1993) con cuadrados
huecos. Las peqquen˜as cruces negras identifican los cu´mulos globulares de la Vı´a La´ctea
y las azules los de M31. Ver texto para ma´s informacio´n.
5.3. Diagramas ı´ndice - ı´ndice
Como ya se ha comentado anteriormente, el ana´lisis de las intensidades de
las l´ıneas de absorcio´n caracter´ısticas de los espectros de las galaxias de primeros
tipos, mediante la medida de ı´ndices espectrosco´picos, es una de las herramientas
ma´s u´tiles en el estudio de sus poblaciones estelares. Un primer paso es la represen-
tacio´n de los valores de un ı´ndice frente a los de otro para analizar que´ posiciones
ocupan las galaxias de la muestra. Lo´gicamente, cuanto ma´s independientes sean los
ı´ndices elegidos, o ma´s representativos de distintas fases de la evolucio´n estelar, ma´s
informacio´n podra´ obtenerse. Posteriormente se pueden incluir en estos diagramas
las predicciones de los valores de estos ı´ndices proporcionadas por los modelos de
s´ıntesis de poblaciones estelares (Bruzual y Charlot 1993, Worthey 1994, Vazdekis
1999) para extraer conclusiones sobre los para´metros ba´sicos de dichas poblaciones
estelares, como la edad, la metalicidad o la funcio´n inicial de masas.
Con el fin de estudiar las poblaciones estelares de las galaxias enanas, es u´til
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realizar una comparacio´n con las galaxias de otros tipos. Por esta razo´n, los ı´ndices
a analizar van a ser los ma´s ampliamente utilizados por otros autores para el´ıpticas
cla´sicas, como son Hβ, Mg2 y 〈Fe〉 1. Tal y como se ha especificado en la seccio´n an-
terior, se utilizan los valores de todos los ı´ndices medidos en magnitudes, de aqu´ı que
en la notacio´n se an˜ade el signo ’ para diferenciarlos de los valores de los ı´ndices que
habitualmente se expresan en angstroms.
En la figura 5.4 se representa un diagrama 〈Fe〉’ frente a Mg2. En esta gra´fica
se han incluido las muestras de galaxias de Trager (1998) y de Gonza´lez (1993).
Para cada una de ellas se han calculado ajustes por mı´nimos cuadrados que se
representan por l´ıneas negras de puntos y continua respectivamente. Se incluyen
tambie´n dos muestras de cu´mulos globulares (Trager 1998): los pertenecientes a la
V´ıa La´ctea (identificados con cruces negras) y a M 31 (cruces azules).
De nuestra muestra de galaxias, al igual que en el apartado anterior, se han
diferenciado las gigantes (cuadrados rojos) y las compactas (c´ırculos verdes). Para
las galaxias enanas (estrellas) se han separado las que tienen medidas de mayor cali-
dad (azul oscuro) de las que tienen errores mayores (azul claro). Para esto, a partir
del error de cada galaxia para cada uno de los dos ı´ndices ∆Xi y ∆Yi, se calcula el
error medio de la muestra completa de enanas para cada ı´ndice ∆Xi y ∆Yi. Para
hacer comparables los errores en distintos ı´ndices, se calculan los cocientes entre el
error de una galaxia para un ı´ndice y el error medio de ese ı´ndice (ZXi y ZY i), y se
calcula el error de cada galaxia en este diagrama Zi como la media cuadra´tica de
los errores en los dos ı´ndices:
∆Xi
∆Yi
→
→
∆Xi
∆Yi
→
→
ZXi =
∆Xi
∆Xi
ZYi =
∆Yi
∆Yi
→ Zi =
q
Z2
Xi
+Z2
Yi√
2
Por convenio, la submuestra de mayor calidad esta´ compuesta por las galaxias
enanas con Zi < 1. Los errores t´ıpicos de cada una de las cuatro submuestras se
representan con sus respectivos colores en la parte inferior derecha de la gra´fica.
Como informacio´n adicional se incluyen tambie´n, en color naranja, parte de
las predicciones de los modelos de s´ıntesis de Vazdekis (1999), para una poblacio´n
estelar formada en un u´nico brote y con una funcio´n inicial de masas de tipo Salpeter
(1955). La l´ınea de puntos representa distintas metalicidades (-1.68<[M/H]<0.20)
para una edad de 17.8 Gigaan˜os. La l´ınea de puntos y rayas fina indica distintas
edades, desde 1 hasta 17.8 Gigaan˜os, para una metalicidad [M/H]= 0.2 y la gruesa
para la metalicidad de la vecindad solar ([M/H]= 0.0).
Una clara limitacio´n de los diagramas ı´ndice-´ındice es la conocida degeneracio´n
edad-metalicidad (Worthey 1994). La proporcio´n en la que cambian muchos de los
ı´ndices cuando hay una diferencia en edad (∆edad) entre dos poblaciones estela-
res es muy similar a la que se encuentra cuando hay una diferencia en metalicidad
1Valor medio de Fe5270 y Fe5335. Es Fe2 en las tablas 5.3, 5.4 y 5.5, pero 〈Fe〉 es la nomenclatura
habitual en la bibliograf´ıa
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Figura 5.5: Diagrama Hβ’ – 〈Fe〉’. S´ımbolos como en la figura 5.4.
(∆Z), siguiendose una relacio´n ∆edad/∆Z = 3/2. Por este motivo, son ma´s u´tiles
los diagramas que representen en un eje un ı´ndice ma´s sensible a la edad, como son
los de la serie de Balmer (Hβ, Hγ, Hδ) o D4000, y en el otro eje, un ı´ndice ma´s
sensible a la metalicidad, como los localizados en l´ıneas de hierro o magnesio. Por
este motivo, representamos tambie´n en las figuras 5.5 y 5.6 Hβ’ frente a 〈Fe〉’ y
frente a Mg2. En principio se podr´ıan haber utilizado otras parejas de ı´ndices, por
ejemplo Hγ y Hδ por un lado y Fe4668, Fe5709 o Fe5782 por otro, que ofrecen una
mayor ortogonalidad en la trama de las predicciones de los modelos y, por tanto,
permitir´ıan separar mejor los efectos de edad y metalicidad. Pero la escasez de datos
y la calidad de estos, tanto en nuestra muestra como en las de la literatura, no han
permitido aprovechar estas ventajas. Adema´s, los diagramas presentados en estas
figuras son los ma´s ampliamente utilizados por otros autores.
El resultado que ma´s claramente se desprende de estos diagramas es que las
galaxias el´ıpticas enanas ocupan zonas marcadamente diferenciadas de las el´ıpticas
gigantes o normales (incluyendo las compactas) y que, adema´s, las tendencias que
se aprecian tambie´n son diferentes. En la figura 5.4 se observa que las enanas, no
solamente no son la extrapolacio´n de las gigantes hacia valores menores de Mg2 y
〈Fe〉’, sino que adema´s coinciden mejor con las posiciones ocupadas por los cu´mulos
globulares y, sobre todo, con su tendencia. En este sentido, hay que destacar que,
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cuando solamente se cuenta con medidas de las el´ıpticas enanas ma´s brillantes, que
suelen presentar valores de Mg2 y 〈Fe〉’ ma´s altos, su posicio´n en este tipo de dia-
gramas se situ´a entre los cu´mulos globulares y las el´ıpticas gigantes (Gorgas et al.
1997). Sin embargo, a medida que se amplia la muestra hacia enanas ma´s de´biles,
la concordancia con los cu´mulos globulares es mayor.
Otra caracter´ıstica que se pone de manifiesto en estas figuras es que las enanas
muestran una mayor dispersio´n que las gigantes. Aunque es cierto que, en parte,
esto es debido a errores mayores en las medidas de los ı´ndices en las primeras, si
se comparan las dos submuestras (azul claro y azul oscuro) de galaxias enanas en
la figura 5.4 se comprueba que ambas presentan dispersiones y tendencias simila-
res aunque, sin embargo, muestran una gran diferencia en sus errores t´ıpicos. Por
tanto, podemos considerar que la dispersio´n en los valores de estos ı´ndices es, en
buena parte, intr´ınseca a este tipo de galaxias el´ıpticas. Las enanas ma´s de´biles de
la muestra, que son las que presentan errores mayores por motivos observacionales
lo´gicos, tambie´n son las que tienen los valores menores de Mg2 y 〈Fe〉’, confirmando
tanto la localizacio´n como la tendencia de las el´ıpticas enanas, coincidentes con los
cu´mulos globulares en este diagrama. Respecto a las figuras 5.5 y 5.6, en las que se
utiliza el ı´ndice Hβ’, la dispersio´n es au´n mayor y es ma´s claro que no esta´ justifi-
cado u´nicamente por los errores observacionales. Sin embargo, en estos diagramas
s´ı se aprecia que la submuestra con mejores datos presenta tendencias ma´s definidas
y, de nuevo, distintas de las que tienen las gigantes. La mayor diferencia en estas
dos gra´ficas viene dada principalmente por al amplio rango en los valores de Hβ’ de
las enanas. Pues aunque, por un lado, hay algunas que tienen valores tan pequen˜os
como los inferiores de las gigantes o los cu´mulos, por otro, hay una buena proporcio´n
de el´ıpticas enanas que presentan valores de Hβ’ marcadamente superiores a los de
la mayoria de las gigantes.
Las medidas de ı´ndices en las el´ıpticas gigantes indican sobreabundancias de
algunos elementos α como Mg, Na o N (Peletier 1989; Worthey, Faber y Gonza´lez
1992; Davies, Sadler y Peletier 1993; Trager et al. 2000b y referencias en el), frente a
las predicciones teo´ricas de los modelos de s´ıntesis de poblaciones, que esta´n basados
en proporciones entre las abundancias de distintos elementos similares a las que se
encuentran en la vecindad solar. Esto queda claramente reflejado en la figura 5.4
cuando se comparan las posiciones de las E respecto de los modelos de Vazdekis. Sin
embargo, en esta misma gra´fica, y a diferencia de las gigantes, las galaxias enanas
de la muestra son claramente ma´s coincidentes con las predicciones de los mode-
los, es decir, no se encuentran en ellas las citadas sobreabundancias. Adema´s, si se
comparan las posiciones ocupadas por las enanas en las figuras 5.5 y 5.6 se observa
que son similares en relacio´n a los modelos. Por lo que se deduce que las galaxias
el´ıpticas enanas, a diferencia de las gigantes, tienen relaciones Mg/Fe solares.
Al comparar las el´ıpticas enanas con las gigantes se encuentran marcadas di-
Indices centrales 133
Figura 5.6: Diagrama Hβ’ – Mg2. S´ımbolos como en la figura 5.4.
ferencias en sus para´metros estructurales. La relacio´n 〈µ〉e − MB tiene pendiente
positiva para las enanas y negativa para las gigantes (ver figura 2.1). Adema´s, el
perfil del brillo superficial en las gigantes se ajusta bien a la ley r1/4 (de Vaucou-
leurs 1948), mientras que las enanas se ajustan mejor con un perfil de Se´rsic (1968)
r1/n con valores de n ∼ 1. Igualmente, las enanas ocupan una zona en el Plano
Fundamental diferente a la de las gigantes. Sin embargo, al mismo tiempo, tambie´n
comparten marcadas similitudes, como en las relacio´nes Mg2 − σ y color-magnitud.
Con la informacio´n que se desprende de los diagramas ı´ndice-´ındice, queda claro que
la dicotomı´a existente en los para´metros estructurales tambie´n se produce entre las
poblaciones estelares de los dos tipos de galaxias. Tanto por las diferencias en los
valores y tendencias de los ı´ndices, como por las relaciones de abundancias entre
elementos.
Estas diferencias en las propiedades observables en las poblaciones estelares
han de tener su origen en distintas historias de la formacio´n y evolucio´n de los dos
tipos de galaxias el´ıpticas. Si la mayor relacio´n Mg2/Fe de las gigantes se debe a
una sobreabundancia de elementos α, es probable que la formacio´n estelar en estas
galaxias haya ocurrido en un periodo corto de tiempo, dado que el Mg se genera ma´s
ra´pidamente en supernovas de tipo II, a partir de estrellas muy masivas, mientras
que el Fe se produce, en escalas mayores de tiempo, en supernovas de tipo Ia. Este
argumento indicar´ıa que las el´ıpticas enanas se han debido formar ma´s lentamente.
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Es decir, la formacio´n estelar ha debido durar lo suficiente para dar lugar a relacio-
nes Mg2/Fe solares, o bien las poblaciones estelares actuales se han creado cuando
ya se contaba con estas proporciones entre las abundancias de los elementos. Sin
embargo, otras causas, como una distinta proporcio´n entre estrellas ma´s o menos
masivas, pueden tambie´n dar lugar a distintos ritmos de produccio´n y abundancias
de unos u otros elementos. Al comparar las medidas de los ı´ndices con las predic-
ciones de los modelos de s´ıntesis de poblaciones estelares en la siguiente seccio´n, se
obtendra´n estimaciones de edad, metalicidad e IMF que se podra´n contrastar con
las predicciones de diferentes historias de la formacio´n y evolucio´n estelar en estas
galaxias.
5.4. Ana´lisis de edades y metalicidades
5.4.1. Introduccio´n
La edad y la metalicidad son los dos para´metros fundamentales a la hora de
caracterizar una poblacio´n estelar. Sin embargo, medir independientemente ambos
para´metros es una tarea compleja debido a distintas causas como: la conocida dege-
neracio´n edad–metalicidad (Worthey 1994); el hecho de que la luz integrada de las
galaxias es posiblemente la mezcla de distintas poblaciones, mientras que los mode-
los de s´ıntesis representan una poblacio´n estelar simple, o la posibilidad de que la
funcio´n inicial de masas (IMF) no sea ide´ntica para todas las galaxias. Igualmente,
al considerar la metalicidad como la abundancia integrada de todos los elementos
ma´s pesados que el helio, las predicciones de distintos modelos van a depender de:
las abundancias relativas asumidas en ellos, del detalle con el que se consideren las
distintas fases de la evolucio´n estelar, de la precisio´n de los modelos de atmo´sferas
estelares, y de las limitaciones de la librer´ıa estelar utilizada en la confeccio´n de cada
modelo.
Del pa´rrafo anterior se desprende que las edades y metalicidades que se ob-
tengan no sera´n muy realistas en valores absolutos. De hecho, el uso de distintos
modelos e ı´ndices puede proporcionar, para una galaxia dada, diferencias t´ıpicas en
edad de 4 o 5 Gigaan˜os (para poblaciones viejas de ∼ 13 Gigaan˜os) y en metalici-
dad de ∆[M/H] ∼ 0.2–0.3 (Tantalo y Chiosi 2003). Sin embargo, elegido un modelo,
las diferencias relativas entre distintas galaxias si sera´n relevantes. Por esto, se ha-
ce aconsejable comparar los resultados de la muestra de el´ıpticas enanas con otra
muestra de el´ıpticas gigantes, como es la de Gonza´lez (1993).
En la figura 5.7 se muestran las predicciones de los modelos de Vazdekis (1999)
para los ı´ndices Hβ, claramente sensible a la edad, y Mg2, ma´s sensible a la meta-
licidad. En el panel superior se representa la malla completa de las predicciones de
los modelos para edades entre 1.0 y 17.78 Gigaan˜os, y metalicidades −1.68 < [M/H]
< 0.20. En el panel inferior solamente se representan los modelos correspondientes a
edades de 1.0, 1.41, 2.0, 3.16, 5.01, 7.08, 8.91, 11.22, 14.13 y 17.78 Gigaan˜os. Tam-
bie´n se incluye una l´ınea de trazos ma´s que representa una metalicidad [M/H] = 0.4
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Figura 5.7: Predicciones de los modelos de Vazdekis (1999) para los ı´ndices Hβ y Mg2.
Las l´ıneas de trazos unen los puntos de una misma metalicidad y las l´ıneas de puntos los
de una misma edad. Los cuadrados negros representan la muestra de galaxias el´ıpticas de
Gonza´lez (1993). Los cuadrados rojos son las el´ıpticas gigantes de este trabajo, mientras
que los circulos verdes y las estrellas representan las galaxias compactas y las enanas
respectivamente. Entre estas u´ltimas se diferencian, al igual que en las figuras anteriores,
con azul oscuro las que tienen menores errores en los ı´ndices y azul claro las que tienen
errores mayores. Con el mismo co´digo de colores se muestran las barras de error t´ıpicas
de cada submuestra. Ver el texto para ma´s detalles.
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y que se ha calculado como una extrapolacio´n lineal a partir de los valores para 0.0
y 0.2.
A la vista de estas gra´ficas, es claro que las predicciones de los modelos no
abarcan todo el rango de valores de los ı´ndices medidos en las galaxias. Por una parte,
debido a las sobreabundancias de algunos elementos α como el Mg, la mayor´ıa de las
galaxias de la muestra de Gonza´lez (1993) y algunas de la muestra de este trabajo
caen fuera de las predicciones de los modelos, au´n habiendo hecho la extrapolacio´n
hasta [M/H] = 0.4. Por otro lado, no es tan fa´cil interpretar las galaxias fuera de
la red de modelos en la regio´n de las edades ma´s viejas y las menores metalicidades
(parte inferior izquierda del diagrama). En esta zona, la malla se empieza a curvar
a medida que aumenta la edad y no se llega a alcanzar los pequen˜os valores de Hβ
que se miden en algunas el´ıpticas enanas. Estas limitaciones implican que no pueden
obtenerse estimaciones de edad y metalicidad para todas las galaxias de la muestra.
5.4.2. Medida de edades y metalicidades
En principio, para una galaxia en la que se han medido dos ı´ndices, se pueden
comparar estos con las predicciones de los modelos y, mediante una interpolacio´n
lineal entre los 4 ve´rtices ma´s pro´ximos de la malla, obtener los correspondientes
valores de edad y metalicidad, tal y como se muestra en el panel izquierdo de la
figura 5.8 para Hβ y Mg2. Sin embargo, para paliar parcialmente la separacio´n entre
los ve´rtices de la malla y tener en cuenta las variaciones locales, se considero´ ma´s
adecuado obtener los valores de edad y metalicidad a partir de los polinomios de
segundo orden ajustados al ve´rtice ma´s pro´ximo y los 8 que lo rodean (Cardiel et al.
2003), tal y como se muestra en el panel de la derecha. En esta figura se muestra
un ejemplo en el que, para una galaxia con valores de los ı´ndices Mg2 = 0.16 y
Hβ = 2.15, se obtiene una edad de 5.49 Gigaan˜os y metalicidad [M/H] = −0.46
con una interpolacio´n lineal (izquierda), y 5.35 Gigaan˜os y [M/H] = −0.45 con la
transformacio´n utilizada (derecha).
Para evitar el problema de la imposibilidad de medir edades y metalicidades
para galaxias con importantes sobreabundancias de Mg, una opcio´n es utilizar otro
ı´ndice que tambie´n sea sensible a la metalicidad como es el 〈Fe〉 (gra´fica superior
de la figura 5.9). El utilizar Hβ y 〈Fe〉 permite obtener la edad y metalicidad para
un mayor nu´mero de galaxias, pero a la vez pone de manifiesto el que estos valores
dependen de los ı´ndices utilizados. En este sentido, se hace necesario utilizar otro
ı´ndice para el cual las predicciones de los modelos dependan lo mı´nimo posible de
las abundancias relativas. Gonza´lez (1993) y Worthey (1994) sugirieron una com-
binacio´n de ı´ndices de hierro y magnesio y definen [MgFe] =
√
Mgb× 〈Fe〉. Ma´s
recientemente, Bruzual y Charlot (2003) han sugerido tambie´n otras combinaciones
de ı´ndices relacionados con estos elementos que tienen una dependencia muy de´bil
con las abundancias relativas ([Mg1Fe] = 0.6Mg1 + 0.4 log (Fe4531 + Fe5015) y
[Mg2Fe] = 0.6Mg2 + 0.4 log (Fe4531 + Fe5015). As´ı mismo, Thomas et al. (2003)
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Figura 5.8: Ca´lculo de la edad y metalicidad al comparar las medidas de dos ı´ndices en
el espectro de una galaxia con las predicciones de los modelos de Vazdekis (1999). A la
izquierda se hace una interpolacio´n lineal con los valores de edad y metalicidad de cuatro
ve´rtices del pol´ıgono (en verde). A la derecha se tiene en cuenta adema´s la variacio´n
local de los ı´ndices y se calcula la transformacio´n con polinomios de segundo orden y dos
variables (magenta) a partir de los valores en nueve ve´rtices, el ma´s cercano a la posicio´n
de la galaxia y los 8 que lo rodean (amarillo).
aconsejan el uso de una pequen˜a modificacio´n del primero para que la dependencia
sea completamente nula: [MgFe]′ =
√
Mgb× (0·72 Fe5270 + 0·28 Fe5335). Utilizare-
mos esta u´ltima definicio´n para confeccionar la gra´fica inferior de la figura 5.9.
Teniendo en cuenta estas consideraciones, se han medido la edad y metalicidad
a partir de los distintos ı´ndices representados en las figuras 5.7 y 5.9 mediante el
me´todo de interpolacio´n descrito anteriormente. Los valores obtenidos se muestran
en la Tabla 5.7. El error en edad se ha calculado como la mitad de la diferencia entre
las edades obtenidas con el valor de Hβ ma´s y menos su error. De la misma forma
se ha calculado el error en metalicidad con su correspondiente ı´ndice meta´lico. En
algunos casos no se han podido calcular los errores por encontrarse los valores de los
ı´ndices fuera de la malla de las predicciones de los modelos y por este motivo no se
han incluido en la Tabla 5.7, aunque si se han incluido los correspondientes valores
de edad y metalicidad obtenidos con una mı´nima extrapolacio´n de los valores ma´s
pro´ximos de la malla.
En la figura 5.10 se representan estos valores para poder comparar las edades
138 Cap´ıtulo 5
Figura 5.9: Predicciones de los modelos de Vazdekis (1999) y valores medidos en la muestra
para los pares de ı´ndices Hβ – 〈Fe〉 y Hβ – [MgFe]′. S´ımbolos como en la figura 5.7.
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Tabla 5.7: Edad y metalicidad calculados segu´n se describe en el texto a partir de las
predicciones de los modelos de Vazdekis (1999) y utilizando Hβ frente a Mg2, 〈Fe〉, [MgFe]
o´ [MgFe]′. En la tercera columna se indica el tipo de galaxia el´ıptica: gigante (g), compacta
(c) o enana (d). Para cada galaxia, la segunda l´ınea indica los errores en los para´metros.
Log edad (an˜os) Metalicidad
Galaxia T Mg2 〈Fe〉 [MgFe] [MgFe]′ Mg2 〈Fe〉 [MgFe] [MgFe]′
∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆
1 NGC2694 g 9.88 9.71 9.70 9.71 0.10 0.32 0.33 0.38
0.18 0.04 0.05 0.02 0.13 0.13 0.13 0.13
2 NGC3605 g 9.54 9.45 9.45 9.44 0.05 0.30 0.30 0.33
0.12 0.10 0.09 0.09 0.12 0.10 0.10 0.11
3 NGC3641 g 9.97 10.20 10.08 10.04 0.24 −0.19 0.04 0.11
0.20 0.10 0.11 0.12 0.26 0.13 0.10 0.10
4 NGC4374 g 9.89 10.23 10.04 10.04 0.33 −0.28 0.09 0.10
0.07 0.05 0.05 0.05 0.05 0.07 0.05 0.05
5 NGC4387 g 9.96 10.08 10.01 10.00 0.03 −0.21 −0.07 −0.05
0.07 0.06 0.06 0.06 0.05 0.08 0.06 0.06
6 NGC4406 g 10.14 10.27 10.21 10.21 0.15 −0.20 0.04 0.05
0.06 0.06 0.06 0.04 0.04 0.04
7 NGC4415 d 9.91 9.90 9.91 9.91 −0.41 −0.36 −0.42 −0.40
0.19 0.19 0.18 0.19 0.11 0.18 0.15 0.15
8 NGC4431 d 9.98 10.02 10.03 10.04 −0.45 −0.59 −0.62 −0.64
0.19 0.22 0.21 0.20 0.11 0.19 0.15 0.15
9 NGC4435 g 9.97 10.03 9.95 9.96 −0.09 −0.23 −0.07 −0.08
0.06 0.05 0.04 0.05 0.05 0.06 0.08 0.04
10 NGC4436 d 9.53 9.21 9.29 9.26 −0.28 0.23 0.08 0.03
0.08 0.08 0.15 0.15 0.47 0.45 0.24 1.15
11 NGC4464 c 9.91 9.91 9.83 9.78 −0.02 −0.03 0.10 0.17
0.13 0.10 0.13 0.11 0.21 0.14 0.10 0.11
12 NGC4467 c 9.95 9.99 9.95 9.92 0.09 0.03 0.09 0.14
0.15 0.14 0.17 0.14 0.21 0.15 0.11 0.11
13 NGC4486B c 9.86 9.70 9.48 0.40 0.17 0.40 0.40
0.12 0.14
14 NGC4489 d 9.38 9.38 9.37 9.36 0.25 0.23 0.26 0.28
0.07 0.06 0.07 0.08 0.15 0.14 0.10 0.10
15 NGC4515 d 9.88 9.87 9.84 9.83 −0.24 −0.21 −0.13 −0.11
0.14 0.13 0.14 0.15 0.10 0.11 0.09 0.09
16 NGC5846 g 10.28 10.28 10.28 10.27 0.14 −0.20 0.10 0.17
0.14 0.07
17 NGC5846A c 9.87 10.15 10.02 10.01 0.33 −0.19 0.08 0.09
0.10 0.06 0.10 0.09 0.11 0.06 0.06 0.06
18 IC767 c 9.41 9.35 9.42 9.43 −0.45 −0.22 −0.50 −0.43
0.04 0.04 0.04 0.01 0.13 0.13 0.10 0.27
19 IC794 d 9.23 9.16 9.32 9.00 0.40 0.44 0.40 0.40
0.06 0.32
20 IC3303 d 9.72 9.64 9.80 9.80 −0.83 −0.65 −1.03 −1.02
0.08 0.10 0.14 0.14 0.10 0.25 0.27 0.26
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Tabla 5.7: (continuacio´n)
Log edad (an˜os Metalicidad
Galaxia T Mg2 〈Fe〉 [MgFe] [MgFe]′ Mg2 〈Fe〉 [MgFe] [MgFe]′
∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆
21 IC3331 d 9.81 9.33 9.50 9.54 −1.44 −0.05 −0.63 −0.69
0.13 0.15 0.20 0.28 0.34 0.55 0.49 0.49
22 IC3363 d 9.81 9.57 9.69 9.71 −1.05 −0.52 −0.78 −0.81
0.23 0.15 0.22 0.21 0.34 0.47 0.41 0.37
23 IC3393 d 9.84 9.77 9.90 9.89 −0.63 −0.46 −0.79 −0.78
0.22 0.18 0.18 0.19 0.15 0.20 0.21 0.17
24 IC3443 d 9.22 9.24 9.15 9.00 0.12 0.09 0.40 0.40
0.08 0.10 0.24 1.73
25 IC3457 d 9.93 9.83 9.75 9.71 −1.70 −1.19 −0.95 −0.87
0.46 0.27 0.28 0.73 0.56 0.53
26 IC3475 d 9.49 9.45 9.48 9.49 −0.04 −0.07 −0.30 −0.31
0.31 0.25 0.47 0.25 0.55 0.68 0.60 0.59
27 IC3492 d 9.11 9.03 9.06 9.07 −1.45 −0.56 −0.97 −0.98
0.06 0.05 0.05 0.02 0.80 0.59 0.51 0.45
28 UGC7436 d 9.86 9.87 9.86 9.88 −0.54 −0.58 −0.55 −0.59
0.21 0.18 0.20 0.30 0.12 0.23 0.18 0.19
31 VCC779 d 8.00 8.79 −0.13 0.30
0.31 0.22 1.46 1.56
32 VCC810 d 9.24 9.34 −0.19 −0.68
0.29 0.49 1.94 1.49
33 VCC815 d 9.30 9.29 9.18 9.40 −1.43 −1.28 −2.00 −2.00
0.24 0.22 0.49 1.14
34 VCC823 d 9.57 9.34 9.33 9.24 −0.87 −0.26 −0.17 0.08
0.21 0.12 0.13 0.20 0.35 0.56 0.45 0.41
36 VCC833 d 9.41 9.89 9.76 9.71 −0.15 −1.40 −0.98 −0.86
0.40 0.35 0.42 0.33 0.28 1.10 1.06 0.85
39 VCC846 d 10.26 9.89 9.98 9.99 −1.10 −0.30 −0.58 −0.62
0.28 0.70 0.41 0.69 0.53 0.52
40 VCC854 d 9.87 9.48 −1.33 −0.39
0.27 0.27 0.31 0.75
41 VCC871 d 10.13 10.26 10.30 10.30 −0.92 −1.10 −1.50 −1.60
0.44 0.17
46 VCC916 d 9.60 9.54 9.54 9.53 0.19 0.32 0.29 0.35
0.20 0.08 0.10 0.10 0.08 0.21 0.19 0.20
48 VCC1035 d 9.62 9.52 9.65 9.64 −1.14 −0.88 −1.22 −1.19
0.09 0.14 0.10 0.10 0.32 0.53 0.50 0.47
50 VCC1059 d 9.10 9.00 9.09 −0.60 −0.07 −0.53
0.69 0.41 0.14 1.84 1.94 1.95
51 VCC1148 c 9.30 9.77 9.58 9.53 0.40 0.02 0.24 0.36
0.21 0.24 0.12 0.17 0.15 0.18
52 VCC1353 d 9.90 9.71 9.67 9.74 −1.70 −0.92 −0.87 −1.00
0.49 0.40 0.35 1.38 0.76 0.78
55 VCC1491 d 9.08 9.08 9.08 9.00 0.40 0.40 0.40 0.30
56 VCC1539 d 9.18 −0.12
0.50 1.94
57 VCC1627 c 9.77 9.76 9.77 9.78 −0.07 −0.05 −0.07 −0.08
0.16 0.13 0.15 0.15 0.20 0.16 0.13 0.13
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Figura 5.10: Comparacio´n de las edades (paneles de la izquierda) y metalicidades (paneles
de la derecha) obtenidas con los ı´ndices Hβ y Mg2, 〈Fe〉 o´ [MgFe] frente a las obtenidas con
Hβ y [MgFe]′. Se identifican las galaxias con la numeracio´n de la tabla 5.7, con color rojo
las gigantes, verde las compactas y azules las enanas. Los cuadrados negros son el´ıpticas
gigantes de la muestra de Gonza´lez.
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y metalicidades obtenidas con los distintos ı´ndices. Respecto a las el´ıpticas enanas
(nu´meros azules, claros y oscuros) es claro que, independientemente de los ı´ndices
utilizados, los valores de edad y metalicidad obtenidos, son bastante coincidentes.
Esto se puede interpretar como que las abundancias relativas de distintos elementos
son muy similares a las de la vecindad solar, que es la que se ha utilizado para
confeccionar los modelos. Tambie´n se desprende de estas gra´ficas que la dispersio´n
en la comparacio´n es debida principalmente a los errores en las medidas de los
ı´ndices, ya que es la submuestra de enanas con medidas de menor calidad la que
muestra una mayor dispersio´n.
En contraste con las enanas, las compactas (verde) y gigantes (rojo) s´ı que
muestran marcadas diferencias en los distintos paneles. Por ejemplo, el utilizar el
〈Fe〉 como ı´ndice meta´lico, en lugar del [MgFe]′ nos lleva a obtener sistema´ticamen-
te edades mayores (∆edad∼3-4 Gan˜os) y metalicidades menores (∆[M/H]∼0.2-0.3).
Sin embargo, los valores obtenidos con el Mg2 son muy similares a los calculados
con [MgFe]′.
5.4.3. Edades y metalicidades promedio
Se ha llevado a cabo un ana´lisis estad´ıstico de las edades y metalicidades me-
didas en los distintos tipos de galaxias y con los cuatro ı´ndices meta´licos. Para ello
se han calculado los valores medios de edad y metalicidad, la dispersio´n respecto de
estos valores medios, la dispersio´n esperada a partir de los errores individuales, la
dispersio´n residual no explicada por los errores en las medidas. Todos estos valores,
junto con algunos estad´ısticos, se muestran en la tabla 5.8. En la figura 5.11 se re-
presentan los histogramas de las edades y metalicidades obtenidas para las el´ıpticas
enanas a partir de Hβ y cada uno de los cuatro ı´ndices meta´licos. En esta figura
tambie´n se muestran los valores medios, si bien estos, por estar pesados con los erro-
res, no coinciden con los ma´ximos de los histogramas. Hay que considerar que un
mismo error en el ı´ndice Hβ conlleva un mayor error en edad para las galaxias ma´s
viejas, tal y como se aprecia en la propia estructura de la malla de las predicciones
de los modelos de s´ıntesis de poblaciones. De aqui que, los valores medios de edad
sean menores que lo que muestra la distribucio´n de cada histograma. Las metalici-
dades medias calculadas tampoco coinciden exactamente con los histogramas y son
ligeramente ma´s altas por tener errores menores las el´ıpticas enanas de la muestra
con mayor metalicidad. De este ana´lisis se pueden extraer varias conclusiones:
Las galaxias el´ıpticas enanas son significativamente ma´s jo´venes que las gi-
gantes, independientemente del ı´ndice meta´lico utilizado para obtener estos
para´metros a partir de los modelos de s´ıntesis de poblaciones. Las el´ıpticas
compactas presentan valores intermedios de edad entre las enanas y las gigan-
tes.
Indices centrales 143
Tabla 5.8: Comparacio´n de los valores medios de edad y metalicidad de las galaxias el´ıpti-
cas enanas, compactas y gigantes de la muestra de este trabajo. N: nu´mero de galaxias
empleadas para hacer la media; 〈log e〉: media del logaritmo de la edad expresada en Gi-
gaan˜os; σ(e): dispersio´n respecto de la edad media (en logaritmo); σesp: dispersio´n esperada
por errores; σres: dispersio´n residual no explicada por errores; α(e): nivel de significacio´n
obtenido en un test χ2 con el cual se puede rechazar la hipo´tesis σ(e) = σesp; z: estad´ıstico
para comparar los valores medios de las compactas y gigantes con los de las enanas. En la
parte derecha se presentan los valores del mismo ana´lisis para la metalicidad.
Edad Metalicidad
N 〈log e〉 σ(e) σesp σres α(e) z 〈[M/H]〉 σ([M/H]) σesp σres α([M/H]) z
Hβ – Mg2
dE 21 9.45 0.31 0.12 0.29 4.1 e−19 −0.370 0.440 0.162 0.409 1.4 e−21
cE 5 9.54 0.24 0.08 0.22 9.0 e−08 0.33 0.002 0.354 0.154 0.319 0.0003 1.04
gE 8 9.98 0.16 0.08 0.14 1.5 e−04 2.52 0.112 0.144 0.061 0.131 1.5 e−06 1.79
Hβ – 〈Fe〉
dE 26 9.33 0.26 0.11 0.24 8.3 e−17 −0.213 0.362 0.286 0.223 0.0028
cE 7 9.67 0.37 0.08 0.36 2.2 e−27 1.06 −0.105 0.133 0.112 0.071 0.2100 0.45
gE 6 9.96 0.26 0.06 0.25 6.4 e−20 2.74 −0.136 0.233 0.084 0.218 2.4 e−07 0.29
Hβ – [MgFe]
dE 21 9.42 0.31 0.14 0.27 5.7 e−13 −0.219 0.410 0.214 0.350 4.7 e−08
cE 6 9.57 0.26 0.08 0.24 1.0 e−08 0.52 −0.006 0.238 0.095 0.218 8.3 e−06 0.70
gE 7 9.94 0.21 0.06 0.21 1.1 e−15 2.22 0.049 0.110 0.064 0.090 0.0066 1.01
Hβ – [MgFe]’
dE 21 9.18 0.25 0.08 0.23 2.7 e−28 −0.240 0.437 0.215 0.380 1.3 e−09
cE 6 9.44 0.09 0.02 0.09 2.7 e−13 1.13 0.093 0.136 0.105 0.086 0.1356 0.98
gE 7 9.82 0.19 0.04 0.19 1.4 e−25 2.41 0.031 0.120 0.057 0.106 0.0002 0.95
La metalicidad de las el´ıpticas enanas es claramente menor que la de las gi-
gantes, pero la diferencia es menos significativa que para las edades. La me-
talicidad que se obtiene con el ı´ndice 〈Fe〉 para las enanas es coincidente con
el que se obtiene a partir de [MgFe] y [MgFe]′, ı´ndices poco afectados por las
abundancias relativas de los elementos. Esto contrasta con lo que ocurre para
las el´ıpticas gigantes y compactas para las cuales se obtiene una metalicidad
significativamente menor con 〈Fe〉. Esta dicotomı´a refleja las diferencias en el
cociente Mg/Fe entre ambas familias.
Las dispersiones respecto de la edad y la metalicidad medias, para las el´ıpticas
enanas, son claramente mayores que las que se esperar´ıan a partir de los errores
de las medidas, tal y como se desprende de los pequen˜os valores de los niveles
de significacio´n. Esto indica que existe una importante dispersio´n real entre
las edades y metalicidades de las galaxias enanas.
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Figura 5.11: Histogramas de la edad (4 paneles superiores) y metalicidad (4 paneles
inferiores) de las galaxias el´ıpticas enanas de la muestra, obtenidos con Hβ y cada uno de
los ı´ndices meta´licos que se indican. Las barras horizontales muestran los valores promedio
y la dispersio´n de las submuestras de gigantes, compactas y enanas, en orden descendente
(ver tabla 5.8).
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5.4.4. La relacio´n edad–metalicidad
Continuando con el ana´lisis de estos dos para´metros, en la figura 5.12 se repre-
sentan la edad frente a la metalicidad obtenidas con los distintos ı´ndices. La posicio´n
de los nu´meros indica los valores obtenidos con Hβ y 〈Fe〉, que es el par de ı´ndices
que nos permiten medir la edad y metalicidad para un mayor nu´mero de galaxias.
Se sigue con el mismo co´digo de colores para diferenciar los distintos tipos de ga-
laxias. La muestra de Gonza´lez (1993) esta´ representada por los cuadrados negros.
Para incluir tambie´n los valores obtenidos con otros ı´ndices, se ha unido con una
l´ınea de puntos la posicio´n obtenida al utilizar 〈Fe〉 con la calculada al utilizar Mg2,
cuando ha sido posible para esa galaxia. Igualmente se ha unido con l´ınea de trazos
la obtenida con [MgFe] y con l´ınea continua la de [MgFe]′.
En esta figura queda reflejada la anticorrelacio´n existente entre edad y meta-
licidad ∂ log t/∂ log[M/H ] ∼ −3/2 para las el´ıpticas gigantes (Trager et al. 2000b,
Sa´nchez-Bla´zquez 2004). Se aprecia tambie´n como las gigantes y compactas (con la
excepcio´n de IC 767) de la muestra se ajustan a esta relacio´n. Se comprueba igual-
mente que el utilizar 〈Fe〉 lleva a obtener, en general, edades mayores y metalicidades
menores para este tipo de galaxias.
Sin embargo, para las el´ıpticas enanas se encuentra un comportamiento cla-
ramente diferenciado. Lo ma´s evidente es que estas ocupan un amplio rango en
metalicidades, excediendo los l´ımites de los modelos, como ya quedo´ reflejado en las
figuras 5.7 y 5.9, a diferencia de las gigantes que se restringen a una metalicidad
pro´xima a la solar y superior. En cuanto a la edad, parece como si la mayor´ıa de las
enanas tuvieran edades inferiores a los 10 Gigaan˜os. Sin embargo hay que tener en
cuenta que hay 9 el´ıpticas enanas en la muestra para las que no se han podido medir
estos para´metros por tener valores de Hβ inferiores a los predichos por los modelos
para las poblaciones ma´s viejas.
Antes de considerar posibles relaciones entre la edad y/o metalicidad con otros
para´metros globales de las galaxias, como la magnitud absoluta o la dispersio´n de
velocidades, hay que examinar como afectan, tanto la propia degeneracio´n de los
modelos como los errores en las medidas de los ı´ndices, a las tendencias aparentes
de la figura 5.12.
En la figura 5.13 puede comprobarse como var´ıan los errores en las edades y
metalicidades derivadas (au´n teniendo los mismos errores en los ı´ndices) en funcio´n
de la zona de la malla de los modelos en la que se situ´e la galaxia. En esta figura
se han representado en ocho zonas representativas (es decir para ocho pares de
valores de Hβ y Mg2) la edad y metalicidad obtenidas al interpolar en los modelos
de Vazdekis (1999). En las ocho diferentes posiciones se han dibujado en rojo las
elipses de errores correspondientes a los errores t´ıpicos de los ı´ndices para las el´ıpticas
gigantes de la muestra (0.06 y 0.006 para Hβ y Mg2 respectivamente), en verde las
elipses correspondientes a las compactas (0.10 y 0.016) y en azul las correspondientes
a la submuestra de enanas de mejores datos (0.16 y 0.011). No se han incluido las
la otra submuestra de enanas (azul claro en las dema´s gra´ficas) por ser demasiado
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Figura 5.12: Diagrama edad–metalicidad obtenidos con Hβ y diferentes ı´ndices meta´licos.
La posicio´n de los nu´meros indica la edad y metalicidad obtenidos, para las correspon-
dientes galaxias, con el ı´ndice 〈Fe〉. Dicha posicio´n se une con l´ınea de puntos con la que se
obtiene para la misma galaxia al utilizar Mg2; con l´ınea de trazos se une con la obtenida
con [MgFe] y con l´ınea continua con la de [MgFe]′. Los cuadrados negros corresponden a
la muestra de Gonza´lez (1993).
Figura 5.13: Variacio´n de los errores en edad y metalicidad segu´n la zona de los modelos.
Ver descripcio´n en el texto.
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Figura 5.14: Diagramas edad–metalicidad. En cada panel se representan la edad y meta-
licidad obtenidas con los modelos de Vazdekis (1999), a partir de Hβ y cada uno de los
ı´ndices meta´licos 〈Fe〉, Mg2, [MgFe] y [MgFe]’. Las cuatro rectas indican el ajuste lineal
a la muestra de el´ıpticas enanas. Con cuadrados negros se muestran las galaxias el´ıpticas
gigantes de Gonza´lez (1993) y con la linea continua, en el primer panel, su ajuste lineal.
grandes y restar claridad a la gra´fica. Con la l´ınea de trazos se indica el error
procedente del ı´ndice meta´lico o eje X (Mg2 en este caso, aunque el resultado es muy
similar, tanto en orientacio´n como en escala, para los otros tres ı´ndices utilizados).
Con l´ınea de puntos se identifica el error debido al error en Hβ o eje Y .
Como se puede apreciar, los errores de cada uno de los dos ı´ndices utiliza-
dos tienen repercusio´n en ambos para´metros, edad y metalicidad, aunque con una
importancia relativa que depende de la zona de la gra´fica. El mayor inconvenien-
te que se desprende de esta gra´fica es que en una muestra de galaxias con edad y
metalicidad homoge´neas, los errores observacionales pueden producir una relacio´n
edad–metalicidad ficticia similar a la anticorrelacio´n −3/2, tal y como han indicado
algunos autores (Kuntschner y Davies 1998; Trager 1998). Sin embargo, hay que
indicar que los errores en los ı´ndices de la muestra de Gonza´lez (1993) que se repre-
senta en la figura 5.12 son iguales o inferiores a los errores t´ıpicos de la submuestra
de gigantes de este trabajo (elipses rojas de la figura 5.13). Por lo que, al exten-
derse dicha muestra en un rango de metalicidad y edad claramente mayor que la
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Tabla 5.9: Pendientes de la relacio´n edad–metalicidad (b± σ(b)). En la primera columna
se indica la muestra de galaxias elipticas y el modelo de s´ıntesis de poblaciones y en la
segunda los ı´ndices utilizados. En la cuarta se muestra la dispersio´n residual respecto a la
recta ajustada, y en la quinta se da el estad´ıstico t de la comparacio´n entre las pendientes
de gigantes y enanas. La sexta columna muestra el coeficiente de correlacio´n y la se´ptima
su correspondiente nivel de significacio´n.
Muestra Indices b± σ(b) σres t r α
gE: Gonza´lez(93) + Vazdekis(99) Hβ–〈Fe〉 −0.45±0.06 0.09 -0.80 1.0 e-11
gE: Gonza´lez(93) + Worthey(94) Hβ–〈Fe〉 −0.58±0.15
gE: Gonza´lez(93) + Worthey(94) Hβ–[MgFe] −0.65±0.21
gE: Sa´nchez-B.(04)+Vazdekis(04) Hβ–Fe4383 −0.59±0.04
dE: Este trabajo + Vazdekis(99) Hβ–〈Fe〉 −1.01±0.49 0.31 1.13 -0.46 0.009
dE: Este trabajo + Vazdekis(99) Hβ–Mg2 −1.01±0.66 0.42 0.84 -0.23 0.155
dE: Este trabajo + Vazdekis(99) Hβ–[MgFe] −1.04±0.57 0.36 1.04 -0.39 0.040
dE: Este trabajo + Vazdekis(99) Hβ–[MgFe]′ −1.10±0.63 0.39 1.03 -0.29 0.105
correspondiente elipse de error, la anticorrelacio´n edad–metalicidad ha de ser real,
tal y como demuestran tambie´n Trager et al. (2000b) con esta misma muestra de
galaxias. Sa´nchez–Bla´zquez (2004) ha confirmado igualmente la existencia de dicha
relacio´n edad–metalicidad con un ana´lisis ma´s detallado sobre su muestra de el´ıpti-
cas gigantes en entornos de baja densidad. Esta relacio´n es dif´ıcil de entender a
partir de la hipo´tesis de que las galaxias el´ıpticas se formaron en un u´nico episodio
de formacio´n estelar. Sin embargo, es predecible si, en su evolucio´n, estas galaxias
han sufrido brotes posteriores de formacio´n estelar, ya que las estrellas mas jo´venes
se formar´ıan a partir de un gas cada vez ma´s enriquecido.
Para mayor claridad, en la figura 5.14 se muestran de nuevo los diagramas
edad–metalicidad obtenidos con Hβ y con cada uno de los cuatro ı´ndices meta´licos
por separado. Como ya se ha comentado, las el´ıpticas enanas muestran un rango ma´s
amplio en metalicidades, desde los valores t´ıpicos de las el´ıpticas gigantes, similares
a los de la vecindad solar y superiores, hasta [M/H] ∼ −1.5. Tambie´n en edad
abarcan todo el rango que cubren los modelos, aunque con un sesgo hacia edades
menores que las el´ıpticas gigantes. Teniendo en cuenta que, segu´n se mostro´ en la
seccio´n 5.4.3, dichas dispersiones son reales, estos resultados indican claramente que
se puede rechazar la hipo´tesis de un origen comu´n (a partir de un u´nico brote de
formacio´n estelar) para todas las el´ıpticas enanas. En esta figura se representa, en el
primer panel y con l´ınea continua negra, el ajuste de una recta a los valores de edad
y metalicidad obtenidos para la muestra de el´ıpticas gigantes de Gonza´lez (1993)
con el modelo de s´ıntesis de poblaciones de Vazdekis (1999). En los cuatro paneles
se muestra, con l´ınea continua azul, el ajuste (pesado con errores) de una recta
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Figura 5.15: Magnitud absoluta frente a la dispersio´n de velocidades. Como en gra´ficas
anteriores, se representa con cuadrados negros la muestra de el´ıpticas gigantes de Gonza´lez
(1993), con nu´meros rojos nuestras gigantes, verdes las compactas y azul para las enanas.
Las galaxias enanas en las que no ha sido posible medir la dispersio´n de velocidades se
representan a un valor fijo de 25 km/s.
a la muestra de el´ıpticas enanas de este trabajo. Los para´metros de estos ajustes
se muestran en la tabla 5.9. A diferencia de las el´ıpticas gigantes, para las que la
correlacio´n edad–metalicidad es muy marcada (α = 1.0 e-11), para las enanas no es
tan evidente ya que su nivel de significacio´n es α = 0.009 para los mismos ı´ndices y
el mismo modelo. Si bien el valor de la pendiente b = −0.45 no se puede considerar
universal, pues depende del modelo (para la misma muestra y con el modelo de
Worthey(1994) b = −0.58) y de los ı´ndices utilizados (con [MgFe] b = −0.65), se
puede afirmar que las pendientes ajustadas a gigantes y enanas son distintas con un
nivel de significacio´n de 0.14 a partir del estad´ıstico t =1.13. Sin embargo lo que no
se puede afirmar tan claramente es que realmente exista una anticorrelacio´n edad–
metalicidad para las el´ıpticas enanas. Pues aunque si reflejan una tendencia en el
sentido de ser ma´s meta´licas las ma´s jo´venes, las probabilidades de correlacio´n son
mucho menores que para las gigantes tal y como indican sus niveles de significacio´n
α (ver tabla 5.9).
5.4.5. Relaciones con la dispersio´n de velocidades
Despue´s de analizar la existencia de la relacio´n edad–metalicidad, para las
el´ıpticas gigantes y comprobar que el comportamiento de las dEs es claramente
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diferenciado, se estudian a continuacio´n las posibles relaciones de la edad y la me-
talicidad con los para´metros estructurales.
Como ya se ha comprobado, las el´ıpticas enanas muestran una amplia disper-
sio´n tanto en edad como en metalicidad. Este hecho, que parcialmente es debido a
los propios errores observacionales, dificulta el ana´lisis de otras correlaciones y por
lo tanto es conveniente elegir el ma´s robusto de los para´metros estructurales. Las
galaxias el´ıpticas se distribuyen en un Plano Fundamental (Bender, Burstein y Faber
1992), en el que enanas y gigantes cubren diferentes zonas debido a la diferente rela-
cio´n del radio efectivo y del brillo superficial con la dispersio´n de velocidades. En la
figura 5.15 se representa la correlacio´n de la magnitud absoluta con la dispersio´n de
velocidades central para las galaxias de la muestra. En esta seccio´n se estudiara´n las
relaciones de la edad y la metalicidad con la dispersio´n de velocidades y la magnitud
absoluta.
En las figuras 5.16 y 5.17 se muestran, frente a la dispersio´n de velocidades
y frente a la magnitud absoluta respectivamente, los valores de edad y metalicidad
obtenidos con los modelos de Vazdekis (1999) tanto para la muestra de el´ıpticas
gigantes de Gonza´lez (1993), como para las gigantes, compactas y enanas de la
muestra estudiada en este trabajo. Se representan tambie´n, con el mismo codigo de
colores, los errores t´ıpicos de cada submuestra.
A partir de estas figuras es dif´ıcil mantener la idea de que las galaxias el´ıpticas
se formaron en un colapso monol´ıtico y que sus poblaciones estelares proceden de
un u´nico brote (Larson 1974; Arimoto y Yoshii 1987). Este escenario establece que
las el´ıpticas ma´s masivas (mayores σ) son ma´s capaces o ma´s eficientes para retener
el gas enriquecido frente a los vientos de supernovas y por tanto deber´ıa encontrarse
una relacio´n masa-metalicidad. Pero no es esto lo que se observa en las figuras, ya
que en el rango en metalicidad cubierto por las el´ıpticas gigantes no se muestra una
tendencia definida con la dispersio´n de velocidades. Sa´nchez–Bla´zquez (2004), sin
embargo, s´ı encuentra relacio´n entre σ y la metalicidad, pero u´nicamente cuando
esta se estima a partir del Mg y no con el Fe, por lo que el ana´lisis se deber´ıa di-
rigir hacia el estudio de abundancias relativas entre elementos, lo cual esta´ fuera
del alcance de esta memoria. En lo que respecta a las el´ıpticas enanas, se observa
que estas presentan una gran variedad en metalicidad, tanto valores mucho menores
como coincidentes con el rango ocupado por las gigantes. Es interesante resaltar que
la metalicidad tan baja alcanzada por algunas el´ıpticas enanas (no explicada por los
errores en muchos casos) sugiere que los mecanismos que detienen el enriquecimien-
to (como los vientos de supernovas) se pueden hacer efectivos por debajo de una
dispersio´n de velocidades ∼ 100, aunque no parecen muy decisivos para σ mayores.
Se ha de tener en cuenta tambie´n que la metalicidad obtenida esta´ pesada con la
luminosidad y, por tanto, brotes posteriores tendra´n un marcado efecto sobre ella.
Realmente, en estas figuras se puede apreciar que las el´ıpticas gigantes muestran
una tendencia con la edad, en el sentido de que las ma´s masivas son ma´s viejas
(ver Sa´nchez-Bla´zquez, 2004). Esto ser´ıa compatible con un escenario en el que las
gigantes con mayores σ han sido ma´s eficientes en la formacio´n estelar y, en cambio,
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Figura 5.16: Edad (cuatro paneles de arriba) y metalicidad (los cuatro de abajo), ob-
tenidos con los modelos de Vazdekis (1999), frente a la dispersio´n de velocidades para
la muestra de el´ıpticas gigantes de Gonza´lez (1993) (cuadrados negros) y para las gigan-
tes (rojo), compactas (verde) y enanas (azul) de este trabajo. Con los mismos colores se
indican los errores t´ıpicos de cada submuestra.
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Figura 5.17: Edad (cuatro paneles de arriba) y metalicidad (los cuatro de abajo), obte-
nidos con los modelos de Vazdekis (1999), frente a la magnitud absoluta.
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Tabla 5.10: Comparacio´n de la metalicidad medida, con los ı´ndices Hβ y 〈Fe〉, frente
a la esperada para los distintos tipos de galaxias el´ıpticas (ver fig. 5.18). dE(1) son las
el´ıpticas enanas con medidas de ı´ndices de mayor calidad y por tanto menor error en
las metalicidades calculadas. dE(2) es la submuestra de enanas con errores mayores. La
desviacio´n media (∆) se calcula como la metalicidad esperada, a partir de la relacio´n
obtenida con las 38 el´ıpticas gigantes de Gonza´lez (1993), menos la medida.
N ∆ σ t
gE 8 −0.04 0.29 0.36
cE 7 −0.08 0.44 0.49
dE(1) 12 −0.03 0.26 0.41
dE(2) 16 0.33 0.84 1.58
Gonza´lez(1993) 38 0.00 0.13
esta se ha producido de forma ma´s prolongada en las menos masivas, dando lugar
a las diferencias en las abundancias relativas. Aunque otro escenario posible, y ma´s
simple, es que las el´ıpticas menos masivas han podido sufrir posteriores brotes de
formacio´n estelar. En cualquier caso, de nuevo las enanas muestran un comporta-
miento claramente diferenciado, cubriendo un amplio rango en edad y, por lo tanto,
rompiendo aparentemente la anticorrelacio´n edad-σ.
5.4.6. El plano edad–metalicidad–σ
Continuando con la intencio´n de examinar estos para´metros en las el´ıpticas
enanas, por comparacio´n con lo que se obtiene para las gigantes, se ha llevado a
cabo un ana´lisis similar al realizado por Trager (2000b) para un grupo de cincuen-
ta el´ıpticas gigantes (la muestra de Gonza´lez ma´s otra submuestra del cu´mulo de
Fornax observada por Kuntschner 1998). Este autor encuentra que la dispersio´n de
velocidades es el u´nico para´metro estructural que realmente modula la poblacio´n es-
telar. Ya que otros para´metros como el brillo superficial o el radio efectivo (aunque
esta´n relacionados con σ mediante el Plano Fundamental) no ayudan a obtener una
prediccio´n ma´s precisa de los valores de edad o metalicidad. Su principal aportacio´n
es que cuando se representan en el espacio de tres dimensiones definido por la dis-
persio´n de velocidades, la edad y la metalicidad, las el´ıpticas gigantes se localizan en
el plano [M/H] = 0.76 log σ − 0.73 log t − 0.87, con una dispersio´n de los residuos
de solo 0.09 en [M/H].
Como no se pueden comparar directamente nuestras medidas con este plano,
ya que se esta´n utilizando distintos modelos de s´ıntesis de poblaciones, se ha optado
por repetir sus ca´lculos pero con las edades y metalicidades que se obtienen con los
modelos de Vazdekis (1999) para las el´ıpticas gigantes de Gonza´lez. Se ha buscado
el plano que minimiza la suma de las distancias a e´l de los puntos que representan la
dispersio´n de velocidades, edad y metalicidad medidos en las el´ıpticas gigantes. Des-
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Figura 5.18: Metalicidad esperada segu´n el plano ajustado para las gigantes (ver texto)
frente a la medida.
pue´s de comprobar que con nuestro co´digo y los datos iniciales de Trager obtenemos
los mismos coeficientes y dispersio´n en los residuos que con el suyo (Kelson et al.
1997), el plano obtenido para las 38 el´ıpticas gigantes, con la edad y metalicidad
calculada a partir de los ı´ndices Hβ y 〈Fe〉, es:
[M/H] = 0.61 log σ − 0.78 log t − 0.69
con una dispersio´n de 0.08 y errores en los coeficientes de 0.11, 0.07 y 0.24, res-
pectivamente. Aunque hubiera sido preferible utilizar Hβ y [MgFe]′, para evitar en
lo posible las diferencias procedentes de las distintas abundancias relativas de ele-
mentos, tal y como se ha comentado anteriormente, la cantidad de galaxias para las
que se podr´ıa calcular edad y metalicidad a partir de estos ı´ndices ser´ıa muy escasa
(ver figuras 5.16 y 5.17), por lo cual los ca´lculos se llevaron a cabo con las edades y
metalicidades obtenidas con los ı´ndices que permiten tener una muestra ma´s amplia
(Hβ y 〈Fe〉).
Una vez que se ha calculado el plano que mejor se ajusta a las el´ıpticas gigantes
de la muestra de Gonza´lez, puede compararse la metalicidad medida en las galaxias
de nuestra muestra, con la que se esperar´ıa segu´n dicho ajuste para su edad y
dispersio´n de velocidades. Esta comparacio´n se muestra en la figura 5.18. En la
tabla 5.10 se indica, para los distintos tipos de galaxias elipticas, la desviacio´n media,
pesada con errores, frente a la relacio´n 1:1, la dispersio´n (σ) y el estad´ıstico t. Como
era de esperar, la metalicidad medida en las el´ıpticas gigantes de la muestra (nu´meros
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Figura 5.19: Metalicidad frente a edad medidas en las galaxias. Las l´ıneas representan las
proyecciones del plano ajustado para las dispersiones de velocidades indicadas.
rojos) coincide, considerando su dispersio´n, con la prevista por el plano ajustado (t =
0.36). Las compactas (nu´meros verdes) muestran una desviacio´n ligeramente mayor,
pero tampoco es significativa (t = 0.49). De entre las enanas se diferencian de nuevo
las que tienen medidas de mayor calidad (azul oscuro) de las que tienen errores
mayores (azul claro) y se encuentra que la metalicidad medida para las primeras
coincide tambie´n con la esperada. Sin embargo, para las otras la desviacio´n media
es claramente mayor y, aunque tambie´n lo es su dispersio´n, la diferencia tiene un nivel
de significacio´n de 0.07 (t = 1.58) por lo que no es claramente significativa. Por lo
tanto, se puede considerar que las el´ıpticas enanas tambie´n se ajustan al plano edad–
metalicidad-σ, definido inicialmente so´lo con las gigantes, y que las desviaciones que
se encuentran son principalmente debidas a los errores en las medidas.
Para una mejor interpretacio´n de estos datos y analizar que´ para´metro (edad
o dispersio´n de velocidades) es el que tiene mayor influencia en la metalicidad, en la
figura 5.19 se representa esta frente a las edades medidas. Se incluyen las proyecciones
del plano para dispersiones de velocidades de 25 y 75 km/s (l´ıneas de trazos), zona
en la que esperar´ıamos encontrar la mayor´ıa de las el´ıpticas enanas, y 150, 250 y
350 km/s (l´ıneas de puntos). En la figura 5.20 se muestra la metalicidad frente a la
dispersio´n de velocidades, con la proyeccio´n del plano para distintas edades. Para
una dispersio´n de velocidades dada, las galaxias el´ıpticas con poblaciones estelares
ma´s jo´venes son tambie´n ma´s meta´licas. Al tiempo que, para una edad dada, son
ma´s meta´licas las que tienen mayor dispersio´n de velocidades.
En la figura 5.19 se observa claramente la relacio´n edad-metalicidad para las
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Figura 5.20: Metalicidad frente a la dispersio´n de velocidades medidas en las galaxias.
Las l´ıneas de trazos son las proyecciones del plano ajustado para las edades indicadas. De
la muestra de el´ıpticas gigantes de Gonza´lez se distinguen las que tienen edad menor de
6.5 Gigaan˜os con c´ırculos huecos y las ma´s viejas con cuadrados rellenos. De la muestra de
este trabajo tambie´n se han diferenciado con un c´ırculo las ma´s jovenes de 6.5 Gigaan˜os.
el´ıpticas gigantes, incluyendo las ocho de nuestra muestra. Como ya se ha indicado,
dicha relacio´n se puede interpretar como un enriquecimiento qu´ımico producido por
los subsiguientes brotes de formacio´n estelar. Las siete compactas siguen la misma
tendencia, con un rango similar en edad y metalicidad a las gigantes. Las el´ıpticas
enanas muestran un comportamiento diferenciado. Podemos ver que ocupan todo el
rango de edades, pero las metalicidades de la submuestra con errores mayores (azul
claro) presenta una mayor dispersio´n y son en promedio inferiores a lo esperado,
por su dispersio´n de velocidades. A pesar de la dispersio´n de esta submuestra, se
aprecia una tendencia similar a la de las gigantes, en el sentido de ser ma´s meta´licas
las ma´s jo´venes, pero con una pendiente ma´s pronunciada tal y como se vio en la
seccio´n 5.4.4. En estas gra´ficas se muestran enanas con valores de metalicidad tan
altos como los mayores de las gigantes, pero hay que recordar que el l´ımite superior
viene dado por lo que permiten medir los modelos de s´ıntesis de poblaciones y los
ı´ndices utilizados (ver figura 5.9).
Es interesante resaltar de la figura 5.20 que la tendencia que muestran las gi-
gantes cuando so´lo se tiene en cuenta estos dos para´metros (dispersio´n de velocidades
y metalicidad) es opuesta a la que se deduce con el plano ajustado. Ahora se observa
que la metalicidad disminuye con la dispersio´n de velocidades. So´lo cuando se consi-
deran galaxias de una misma edad es cuando crece la metalicidad con la dispersio´n
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de velocidades. Es decir, la edad influye de forma ma´s efectiva que la dispersio´n de
velocidades en la metalicidad de las regiones centrales de las el´ıpticas gigantes. De
hecho, en esta figura se ve claramente que las ma´s jo´venes (c´ırculos huecos) son las
ma´s meta´licas. Esta diferencia de metalicidad segu´n la edad, para´metros obtenidos a
partir de los ı´ndices Hβ y 〈Fe〉 en esta ocasio´n, tambie´n se cumple cuando se utiliza
[MgFe] como ı´ndice meta´lico (Pedraz et al. 1998).
En esta figura tambie´n se han diferenciado con un c´ırculo las galaxias de nues-
tra muestra que tienen una edad menor de 6.5 Gigaan˜os, comprobando que las
gigantes muestran una segregacio´n similar. Las compactas, aunque tienen metalici-
dades bastante similares entre si a pesar de la gran diferencia de la dispersio´n de
velocidades de unas a otras, tambie´n muestran un comportamiento coincidente con
el plano ajustado pues, como se aprecia en la figura, son ma´s jo´venes las que tienen
menor dispersio´n de velocidades .
De nuevo, las el´ıpticas enanas muestran un comportamiento diferenciado tam-
bie´n en esta gra´fica. Por un lado, hay una amplia fraccio´n de ellas que muestran
similitudes con los otros tipos en el sentido de que las ma´s meta´licas son ma´s jo´ve-
nes. Pero hay algunos casos claros IC3303, IC3492 y VCC823 (20, 27 y 34) que
no coinciden con esa distribucio´n, y otros, para los que no se ha podido medir su
dispersio´n de velocidades (por esto se colocan en la gra´fica en σ = 25 km/s), que
igualmente se diferencian por ser jo´venes y muy poco meta´licas. En resumen, hay
una fraccio´n de el´ıpticas enanas que podr´ıan haber tenido una evolucio´n parecida a
las gigantes en el sentido de que sucesivos brotes de formacio´n estelar dan lugar a
una poblacio´n ma´s meta´lica. Sin embargo, hay otra fraccio´n de enanas que han debi-
do tener un origen o evolucio´n diferenciada que las ha llevado a tener una poblacio´n
joven y muy poco meta´lica.
5.5. Conclusiones
Despue´s de los ana´lisis realizados con los valores de los ı´ndices medidos en
las regiones centrales de las galaxias de la muestra, se pueden extraer las siguientes
conclusiones:
Al comparar la variacio´n de los ı´ndices con la dispersio´n de velocidades (am-
bos medidos en las regiones centrales de las galaxias), para la mayor´ıa de los
ı´ndices el comportamiento de las el´ıpticas enanas es similar a la relacio´n que se
encuentra para las gigantes extendida hacia menores valores de la dispersio´n
de velocidades. Sin embargo, de forma generalizada para todos los ı´ndices,
la muestra de enanas presentan una mayor dispersio´n frente a la pendiente
ajustada, que no esta´ justificada por los errores en las medidas. Para los ı´ndi-
ces CN1 y CN2 se encuentran offsets relativamente significativos al comparar
las el´ıpticas enanas con la muestra de gigantes de Trager (1998), pero las di-
ferencias en sus pendientes no son significativas. Tan so´lo para los ı´ndices de
magnesio (Mgb, Mg1 y Mg2) se encuentran diferencias realmente significativas,
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tanto para los offsets medidos como en las pendientes ajustadas. Es de resaltar
tambie´n la gran similitud del comportamiento de los ı´ndices de hierro entre
los distintos tipos de galaxias el´ıpticas, sobre todo en los que son combinacio´n
de varios de ellos (Fe2, Fe3).
Las el´ıpticas compactas siguen aparentemente las mismas relaciones que las
gigantes. Sin embargo hay algunas diferencias como las que presentan los ı´ndi-
ces CN1, CN2 y G4300, que para la dispersio´n de velocidades medidas en sus
regiones centrales, son significativamente superiores a los esperados a partir
de la relacio´n I–σ0 deducida de las gigantes.
Cuando se representan en los diagramas ı´ndice–´ındice, las el´ıpticas enanas
ocupan zonas y muestran tendencias claramente diferenciadas de las gigan-
tes. Aunque depende del par de ı´ndices utilizados, frecuentemente las enanas
ma´s brillantes suelen localizarse entre las gigantes y la zona ocupada por los
cu´mulos globulares pero, al ampliar la muestra de enanas hacia magnitudes
menores, estas son ma´s coincidentes con los cu´mulos globulares. Sin embargo
hay una diferencia muy significativa en los ı´ndices de la serie de Balmer, para
los que los cu´mulos se limitan a valores pequen˜os y, sin embargo, las enanas
muestran un amplio rango de valores, indicando una alta dispersio´n en las
edades.
A diferencia de las gigantes, las el´ıpicas enanas ocupan zonas ma´s parecidas
en las predicciones de los modelos de s´ıntesis de poblaciones cuando se uti-
lizan distintos indicadores meta´licos. Como en la elaboracio´n de los modelos
utilizados en este trabajo se han utilizado las estrellas de la vecindad solar sin
considerar posibles sobreabundancias de algunos elementos, se concluye que
las abundancias relativas en las poblaciones estelares de las el´ıpticas enanas
son ma´s parecidas a las de la vecindad solar que en el caso de las gigantes.
Como consecuencia del punto anterior, tambie´n las edades y metalicidades
obtenidas a partir de distintos ı´ndices muestran menos diferencias para las
enanas que para las gigantes.
En promedio, las el´ıpticas enanas son significativamente ma´s jo´venes y menos
meta´licas que las gigantes, independientemente de los ı´ndices utilizados. Las
dispersiones respecto de la edad y metalicidad media, para las enanas, son
claramente mayores de las que se esperar´ıan a partir de los errores en las
medidas.
La relacio´n edad–metalicidad existente para las el´ıpticas gigantes no esta´ tan
definida para las enanas, pues estas tienen una mayor dispersio´n en metali-
cidad. Sin embargo, s´ı muestran una misma tendencia al tener metalicidades
menores las el´ıpticas enanas con poblaciones estelares ma´s jo´venes. Adema´s,
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las pendientes de las rectas ajustadas a la edad y metalicidad obtenidas con
distintos ı´ndices son mayores.
Al representar las edades y metalicidades frente a la dispersio´n de velocidades,
o la magnitud absoluta, las el´ıpticas enanas no se limitan a la extrapolacio´n
hacia valores menores, de σ o MB, de las tendencias que se encuentran para las
gigantes. En particular, muestran metalicidades menores que dicha extrapola-
cio´n y una gran dispersio´n en las edades. Sin embargo cuando se representan
simulta´neamente edad, metalicidad y dispersio´n de velocidades, las enanas
coinciden en el plano determinado por la posicio´n de las gigantes en el espa-
cio definido por estos tres para´metros. Tan so´lo son las el´ıpticas enanas con
mayores errores en las medidas de los ı´ndices, y por tanto de la edad y la
metalicidad, las que se desv´ıan significativamente de este plano.
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Cap´ıtulo 6
Gradientes de ı´ndices
En este cap´ıtulo se lleva a cabo el ana´lisis de los gradientes de ı´ndices de
intensidad de l´ıneas que se midieron en la seccio´n 3.4. Despue´s de una introduccio´n,
en la que se presentan los modelos de formacio´n y evolucio´n de galaxias que se
pretenden contrastar con los resultados de este cap´ıtulo, as´ı como los resultados de
trabajos previos, en la segunda seccio´n se analizan los gradientes de las galaxias
el´ıpticas enanas y compactas de la muestra. En la tercera seccio´n se comparan sus
valores promedios con los de las el´ıpticas gigantes y en la cuarta se consideran
las posibles correlaciones con otros para´metros, como la dispersio´n de velocidades
o el valor de los ı´ndices en las regiones centrales de las galaxias. De esta forma se
analiza si al aumentar el rango de dichos para´metros, con la inclusio´n de las el´ıpticas
enanas y compactas, se confirman y mejoran esas correlaciones o si, por el contrario,
las galaxias estudiadas en este trabajo tienen comportamientos diferenciados. En
la quinta seccio´n se calculan, a partir de los gradientes de ı´ndices, los gradientes
de edad y metalicidad con la ayuda de los modelos de s´ıntesis de poblaciones de
Vazdekis (1999), con la intencio´n de diferenciar cua´l de estos dos para´metros es el
principal responsable de los gradientes de intensidad de l´ıneas observados.
6.1. Introduccio´n
Una vez estudiados los ı´ndices medidos en el centro de las galaxias en el cap´ıtulo
anterior, de forma natural surge la cuestio´n de si estos son representativos de toda
la galaxia de forma global o si, por el contrario, tanto los valores medidos como
las edades y metalicidades calculadas a partir de ellos, u´nicamente son para´metros
locales. Es decir, se pretende investigar si las poblaciones estelares de estas galaxias
var´ıan a medida que nos alejamos del centro hacia las zonas ma´s externas. En este
trabajo se ha abordado esta cuestio´n midiendo, por primera vez, los gradientes de
ı´ndices de intensidad de l´ıneas en una muestra de el´ıpticas enanas.
El ana´lisis de los posibles gradientes, adema´s de proporcionar una descripcio´n
f´ısica ma´s completa de cada galaxia, tambie´n permitira´ estudiar como ha sido su
formacio´n y evolucio´n. En este sentido, hay dos aspectos a diferenciar en esta tarea.
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Por un lado, mediante la comparacio´n con los modelos de s´ıntesis de poblaciones,
se puede analizar la variacio´n radial de los para´metros de las poblaciones carac-
ter´ısticos, como la edad, la metalicidad y las abundancias relativas. Por otro lado,
el examen de las posibles relaciones de los gradientes con los para´metros globales de
las galaxias, permitira´ estudiar los procesos que han dado lugar a dichos gradientes.
La comparacio´n de los resultados en estos dos aspectos con las predicciones de los
modelos propuestos para la formacio´n y evolucio´n de las galaxias de primeros tipos,
ayudara´ a avanzar en el conocimiento de las el´ıpticas enanas, que es el principal
objetivo de este trabajo. De forma generalizada, se comparara´ el comportamiento
de la muestra de el´ıpticas enanas de este trabajo con el de otras muestras amplias
y homoge´neas de el´ıpticas gigantes.
Ba´sicamente, existen dos escenarios propuestos para la formacio´n y evolucio´n
de las galaxias de primeros tipos. Por un lado, el modelo de colapso disipativo (Lar-
son 1974; Arimoto y Yoshii 1987), predice que todas las estrellas de la galaxia se
formaron en un origen monol´ıtico a partir del colapso gravitatorio de la nube inicial,
manteniendo sus distancias al centro en orbitas con mı´nimas variaciones. Al mismo
tiempo, el resto del gas que no se transforma en estrellas, pierde parte de su energ´ıa
cine´tica por disipacio´n y progresivamente va cayendo hacia el centro de la galaxia. Si
se considera que este gas se ha ido enriqueciendo con los materiales eyectados al me-
dio por las estrellas evolucionadas y que al mismo tiempo dichas estrellas tambie´n
producen vientos gala´cticos que pueden detener la formacio´n estelar en las zonas
externas (sometidas a un menor potencial gravitatorio), el resultado es que se pro-
ducen gradientes de metalicidad muy pronunciados. Adema´s, estos gradientes han
de mostrar una correlacio´n con la masa de la galaxia, o con la dispersio´n de velo-
cidades medida en su regio´n central. Sin embargo, los gradientes en edad predichos
son casi inexistentes, dado que la duracio´n de la formacio´n estelar ha sido inferior a
1 Gigaan˜o (Arimoto y Yoshii 1987). Variaciones de este modelo indican que la sola
existencia de vientos gala´cticos, sin la disipacio´n del gas enriquecido, es suficiente
para producir los gradientes en metalicidad, prediciendose adema´s correlaciones en-
tre las propiedades globales de las galaxias como la relacio´n color-magnitud (Bower,
Lucey y Ellis 1992) o´ el Plano Fundamental (Dressler et al. 1987).
Por otra parte, el modelo de agrupamiento jera´rquico (Toomre 1972; Kaufmann
1996; Cole et al. 2000) predice que la formacio´n de galaxias el´ıpticas se ha producido
a partir de la fusio´n de galaxias espirales u otras ma´s pequen˜as. En principio, este
modelo no presenta predicciones claras sobre los gradientes, pero si es consistente
con que haya una gran variedad en los gradientes entre galaxias similares, ya que
sus historias de fusiones y formacio´n estelar pueden ser muy diferentes. El propio
proceso de fusio´n puede provocar que los posibles gradientes de metalicidad presen-
tes en las galaxias progenitoras se diluya, dando lugar a otro ma´s suave (Lacey y
Cole 1993). Pero tambie´n se pueden inducir brotes posteriores de formacio´n estelar
que se localizara´n preferentemente en el centro, con lo cual se producira´n gradien-
tes de metalicidad ma´s pronunciados (Mihos y Hernquist 1994). En cualquier caso,
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el modelo jera´rquico si puede justificar, adema´s de una variedad en los gradientes
en metalicidad, la existencia de gradientes de edad (con las regiones centrales ma´s
jovenes que las exteriores).
La existencia de gradientes en las poblaciones estelares de galaxias el´ıpticas
se conoce desde las primeras observaciones de los colores, y de algunas caracter´ısti-
cas espectrales, a lo largo del radio. Desde los trabajos pioneros de Faber (1977) y
Burstein (1979), es conocida tambie´n la existencia de gradientes en los ı´ndices de
intensidad de l´ıneas , en el sentido de que las l´ıneas de absorcio´n que los caracterizan
son menos intensas al movernos hacia las partes ma´s externas de las galaxias. El
hecho de que en estas pequen˜as muestras iniciales los gradientes fuesen muy simi-
lares entre galaxias, parec´ıa apuntar hacia una disminucio´n de la metalicidad con
el radio de forma generalizada para las el´ıpticas. Sin embargo, cuando se fueron
mejorando las muestras, tanto en calidad como en cantidad, se puso en evidencia la
gran variedad de gradientes espectrosco´picos entre las galaxias el´ıpticas (Efstathiou
y Gorgas 1985; Peletier 1989; Gorgas, Efstathiou y Arago´n-Salamanca 1990; Ben-
der y Surma 1992; Davies, Sadler y Peletier 1993; Gonza´lez 1993; Fisher, Franx e
Illingworth 1995; Cardiel, Gorgas y Arago´n-Salamanca 1998; Kobayashi y Arimoto
1999; Mehlert et al. 2003; Sa´nches–Bla´zquez 2004). Aunque existen diferencias entre
las conclusiones de los diversos autores debidas al uso de distintos ı´ndices, de forma
general se encuentran gradientes pronunciados para las bandas de CN, en el triplete
de Mg en 5175A˚, en la banda G, en NaD, en las l´ıneas H y K del CaII y en l´ıneas
de Fe. Sin embargo, los gradientes de Hβ, MgH, TiO, CaI y del triplete de CaII
en 8600A˚ son ma´s pequen˜os o nulos. La mayor´ıa de los autores han interpretado
estos gradientes en los ı´ndices como una disminucio´n radial exclusivamente en la
metalicidad de las poblaciones estelares, (Davies et al. 1993; Kobayashi y Arimoto
1999; Mehlert et al. 2003). Por el contrario, otros autores (Gorgas et al. 1990; Munn
1992; Gonza´lez 1993; Gonza´lez y Gorgas 1996) han indicado que para explicar los
gradientes planos de Hβ junto con los gradientes meta´licos negativos, es necesaria
tambie´n la existencia de una variacio´n en la edad de las poblaciones estelares a lo
largo del radio en el sentido de que la edad media de las regiones centrales ha de ser
menor que para las regiones externas.
Considerando que la presencia y medida de gradientes en las poblaciones este-
lares, pueden proporcionar informacio´n sobre los procesos de formacio´n y evolucio´n
de las galaxias, la medida de dichos gradientes en la muestra de el´ıpticas enanas de
este trabajo permite ampliar el rango de variacio´n en algunos para´metros como la
luminosidad, la masa o la dispersio´n de velocidades, lo cual puede ayudar a evaluar
mejor la importancia o influencia de e´stos en los procesos disipativos o los vientos
de supernovas. Cualquier escenario que se proponga para explicar la historia de la
formacio´n y evolucio´n de las galaxias el´ıpticas, tiene que dar cuenta tanto de la
existencia de gradientes en sus poblaciones estelares, como de la variacio´n de estos
con la masa de las galaxias.
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6.2. Medidas de gradientes de ı´ndices en galaxias
el´ıpticas enanas y compactas.
En este cap´ıtulo se analizan los gradientes de intensidad de l´ıneas medidos en
la muestra de galaxias el´ıpticas. Tan so´lo para 7 el´ıpticas enanas y 7 compactas se ha
han podido medir los ı´ndices fuera de sus regiones centrales para obtener gradientes
de intensidad de l´ıneas con una mı´nima calidad. De la muestra total de galaxias
estudiada en este trabajo no se han podido incluir en este ana´lisis ni las observadas
con Wyffos, por estar limitadas a los 2.7′′ centrales, ni las observadas con rendija
larga, pero con tiempo de exposicio´n insuficiente para extraer espectros con una
sen˜al–ruido mı´nima en las partes exteriores.
En la seccio´n 3.4 ya se ha descrito como se extrajeron los espectros a lo largo
del radio y como se midieron los correspondientes ı´ndices. En el ape´ndice C se
presentan, en forma de tabla, los ı´ndices y sus errores a lo largo del radio, as´ı como
las correspondientes gra´ficas con los gradientes obtenidos. Con el objetivo de permitir
una comparacio´n directa de los gradientes en los diferentes ı´ndices, e´stos se expresan
en magnitudes (ver fo´rmulas 5.1 y 5.2).
Aunque la variacio´n de los ı´ndices de intensidad de l´ıneas no es completamente
lineal a lo largo del radio de las galaxias en estudio, se considera que esta es una pri-
mera aproximacio´n adecuada para obtener una medida cuantitativa de los mismos.
De esta forma, tal y como se describe en la seccio´n 3.4, se realizo´ un ajuste lineal
pesado con errores a la relacio´n I ′ = I ′0+G log(r/re), desechando el valor dentro del
segundo de arco central por estar afectado por el seeing, y los que se desviaban ma´s
de 3 veces la desviacio´n t´ıpica residual (ver Figura 3.7). As´ı se han obtenido tanto
los valores de los propios gradientes como sus errores. El representar la distancia al
centro como fraccio´n del radio efectivo facilita la comparacio´n entre galaxias de dis-
tintos taman˜os. Los valores obtenidos para las diferentes galaxias (para los ı´ndices
que se han podido calcular) se muestran en la tabla 6.1.
A partir de estos gradientes individuales se han calculado los valores medios,
pesando con los errores, para cada tipo de galaxia (ver tabla 6.2). Se han calculado
tambie´n la dispersio´n respecto de esos valores medios (σ) y la esperada (σesp) a
partir de los errores individuales. As´ı mismo, se ha llevado a cabo un test χ2 para
calcular el nivel de significacio´n (α) con el que se puede rechazar la hipo´tesis de que
la dispersio´n observada entre los gradientes es debida exclusivamente a los errores
en las medidas (σ = σesp).
Como se aprecia a partir de los valores de α la dispersio´n de los gradientes
de las el´ıpticas enanas no esta´ explicada por los errores para los ı´ndices Mg2, Mg1,
Fe5015, Fe5270 y Fe5335. Hay que resaltar tambie´n que no hay grandes diferencias
entre las dispersiones medidas para los distintos ı´ndices, aunque el considerar que
estas sean significativas (α < 0.05) dependa de los errores en las medidas de los
gradientes individuales.
Para las compactas, la dispersio´n de los gradientes es real para los ı´ndices Mg2,
Mg1 y Mgb, pero sin embargo no lo es para los de hierro Fe5015, Fe5270 y Fe5335.
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Tabla 6.1: Gradientes (con sus errores en la segunda l´ınea) calculados a partir de los ı´ndices medidos en magnitudes a distintas
distancias del centro de cada galaxia. En la segunda columna se muestra el a´ngulo de posicio´n de la rendija, en grados, y en la
tercera el tipo de galaxia el´ıptica: enana (dE), compacta (cE) o gigante (gE).
Galaxia A.P. Tipo D4000 Ca4455’ Fe4531’ Fe4668’ Hβ’ Fe5015’ Mg1 Mg2 Mgb’ Fe5270’ Fe5335’ Fe5406’ Fe5709’ Fe5782’ Na5895’ Fe2 Fe6
∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆ ∆
NGC4415 6 dE −0.583 0.005 −0.018 −0.003 −0.011 −0.020 −0.022 0.001 −0.015 −0.005 −0.030 0.007 −0.011 −0.012
0.149 0.014 0.006 0.007 0.010 0.010 0.010 0.004 0.008 0.006 0.007 0.006 0.004 0.003
NGC4431 182 dE −0.092 −0.017 0.004 0.009 −0.009 −0.009 0.005 −0.002 −0.018 −0.009 0.004 −0.014 0.002 −0.005
0.133 0.008 0.009 0.005 0.010 0.008 0.006 0.008 0.007 0.009 0.009 0.008 0.006 0.004
NGC4489 160 dE −0.379 −0.022 −0.037 0.016 −0.024 −0.034 −0.019 −0.023 −0.017 −0.012 −0.022 −0.031 −0.021 −0.019
0.082 0.015 0.005 0.006 0.003 0.009 0.005 0.008 0.004 0.004 0.012 0.008 0.005 0.004
NGC4515 0 dE 0.006 −0.011 −0.038 −0.061 −0.028 −0.022 −0.015 −0.006 −0.017 −0.017
0.007 0.004 0.013 0.014 0.004 0.004 0.006 0.005 0.005 0.004
IC794 105 dE −0.898 0.017 −0.017 −0.002 −0.002 0.008 −0.006 −0.025 −0.003 0.003 −0.008 −0.046 −0.016 −0.010
0.382 0.031 0.007 0.006 0.010 0.017 0.012 0.014 0.019 0.018 0.011 0.025 0.009 0.007
IC3393 133 dE 0.016 −0.010 −0.026 −0.032 −0.013 −0.042 0.009 −0.019 0.010 −0.003 −0.008 −0.016 −0.016
0.020 0.013 0.009 0.013 0.019 0.015 0.009 0.019 0.012 0.008 0.017 0.008 0.006
UGC7436 300 dE −0.005 −0.010 0.017 −0.022 −0.030 −0.004 −0.007 0.007 0.001 0.019 0.003 −0.005 −0.002
0.009 0.011 0.006 0.011 0.012 0.004 0.013 0.008 0.012 0.008 0.009 0.008 0.006
NGC4464 146 cE −0.603 0.036 0.039 −0.011 0.018 −0.017 −0.018 −0.019 −0.022 0.006 −0.007 −0.001 0.001 0.002 0.003
0.079 0.082 0.037 0.005 0.011 0.004 0.006 0.023 0.011 0.007 0.008 0.007 0.007 0.005 0.005
NGC4467 99 cE −0.299 −0.141 0.118 −0.017 0.006 −0.016 0.009 0.055 0.041 −0.002 −0.011 −0.001 −0.014 −0.007 −0.004
0.120 0.102 0.027 0.007 0.019 0.015 0.015 0.030 0.013 0.010 0.014 0.019 0.015 0.011 0.011
NGC4486B 90 cE −0.834 −0.274 0.001 −0.029 −0.013 −0.030 −0.029 −0.025 −0.033 0.000 −0.005 −0.007 −0.011 −0.003 −0.007
0.105 0.042 0.034 0.006 0.005 0.008 0.013 0.030 0.008 0.006 0.008 0.006 0.009 0.005 0.005
NGC5846A 40 cE −0.163 −0.137 −0.011 −0.036 −0.014 −0.023 0.033 0.030 −0.007 −0.027 −0.007 −0.019 −0.030 −0.017 −0.018
0.098 0.192 0.023 0.029 0.031 0.007 0.019 0.025 0.012 0.021 0.022 0.020 0.010 0.019 0.013
NGC5846A 182 cE −0.587 0.012 −0.021 −0.030 −0.079 −0.057 −0.018 −0.021 −0.006 0.002 −0.017 −0.109 −0.018 −0.015
0.308 0.013 0.018 0.009 0.008 0.014 0.014 0.012 0.011 0.009 0.019 0.017 0.012 0.009
IC767 75 cE 0.002 −0.016 −0.018 0.012 0.001 −0.005 −0.037 −0.012 −0.030 0.002 −0.012 −0.029 −0.024 −0.026
0.063 0.016 0.009 0.006 0.004 0.016 0.020 0.019 0.013 0.014 0.010 0.009 0.007 0.004
VCC1148 170 cE 0.289 0.038 0.152 −0.042 −0.042 0.021 0.022 0.048 −0.007 0.014 −0.003 −0.028 −0.018 0.005 −0.005
0.201 0.123 0.115 0.019 0.019 0.053 0.018 0.022 0.021 0.025 0.020 0.022 0.015 0.016 0.016
VCC1627 164 cE −0.443 0.154 −0.114 −0.029 0.002 −0.028 0.016 −0.025 −0.029 −0.054 −0.035 −0.044 −0.061 −0.046 −0.046
0.118 0.213 0.232 0.013 0.026 0.018 0.013 0.013 0.016 0.025 0.019 0.024 0.012 0.020 0.016
NGC2694 180 gE −0.496 0.039 −0.020 −0.016 −0.022 −0.017 0.107 0.105 −0.012 −0.019 −0.013 −0.029 −0.013 −0.019
0.073 0.148 0.010 0.020 0.008 0.009 0.047 0.061 0.018 0.006 0.006 0.015 0.005 0.007
NGC3605 17 gE 0.000 −0.013 −0.034 −0.046 −0.027 −0.017 −0.023 −0.012 −0.017 −0.015
0.005 0.004 0.010 0.009 0.005 0.005 0.004 0.007 0.003 0.003
NGC3641 60 gE −0.725 0.119 0.017 −0.009 0.017 −0.017 −0.023 −0.041 −0.037 −0.011 −0.015 −0.017 −0.004 −0.007 −0.011
0.098 0.060 0.016 0.008 0.006 0.008 0.011 0.025 0.010 0.005 0.007 0.006 0.011 0.004 0.003
NGC5846 77 gE 0.019 0.023 −0.009 −0.018 −0.027 0.001 −0.013 −0.009 −0.015 0.003 −0.023 −0.007 −0.007
0.012 0.005 0.007 0.010 0.009 0.008 0.007 0.009 0.004 0.009 0.011 0.007 0.005
NGC5846 182 gE −0.528 0.010 −0.001 −0.022 −0.041 −0.052 −0.027 −0.025 −0.003 −0.004 −0.004 −0.068 −0.026 −0.017
0.113 0.005 0.003 0.004 0.005 0.007 0.003 0.005 0.004 0.002 0.003 0.006 0.003 0.002
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6.3. Comparacio´n con galaxias el´ıpticas gigantes
Para poder comparar los gradientes medidos en las galaxias el´ıpticas enanas y
en las compactas con los de las gigantes, se han utilizado dos muestras de el´ıpticas
gigantes como referencia. La muestra de Gonza´lez y Gorgas (1996) se ha utilizado
para la comparacio´n de los gradientes en el ı´ndice Mg2 y la de Sa´nchez–Bla´zquez
(2004) para el resto de ı´ndices que se presentan en la tabla 6.2, si bien de esta
u´ltima previamente se excluyeron las galaxias pertenecientes al cu´mulo de Coma o
al Grupo Local, queda´ndonos so´lo con las el´ıpticas gigantes de campo y cu´mulos
poco densos como el de Virgo. En la tabla 6.2 se muestran los principales resultados
de la comparacio´n.
Adema´s de la dispersio´n respecto del valor medio y la esperada por los errores
individuales, examinados en la seccio´n anterior, se han calculado las diferencias (∆)
entre los gradientes medios para cada ı´ndice, as´ı como el correspondiente estad´ıstico
t de la comparacio´n mediante un test T de Student.
El resultado mas significativo de la comparacio´n es que los gradientes de Mg2
y Mg1 de las el´ıpticas enanas son ma´s planos que los de las gigantes. Mientras
que para las dE los gradientes medios son de −0.0223 y 0.0038 con una dispersio´n
de 0.0107 y 0.0154 respectivamente, para las gigantes los gradientes medios son
de −0.0514 y −0.0224 con dispersio´n de 0.0189 y 0.0186 respectivamente. Con los
valores obtenidos del estad´ıstico t podemos concluir que los gradientes de estos
ı´ndices son menos pronunciados en las el´ıpticas enanas que en las gigantes con un
nivel de significacio´n menor que 0.005. Hay que apuntar sin embargo, que para el
ı´ndice Mgb la diferencia entre los gradientes medios de ambos tipos de galaxias no
es significativa. A diferencia de estos ı´ndices de Mg, los gradientes de ı´ndices de Fe
de las dE son compatibles con los de las gigantes, aunque en las enanas tambie´n
son moderadamente planos, en las gigantes los gradientes de los ı´ndices de Fe son
menos pronunciados que los de Mg. Las diferencias que se encuentran al comparar los
valores de los gradientes medios de Fe5270 y Fe5335 entre dE y E no son significativos
y menos au´n los de 〈Fe〉, tal y como se desprende de sus correspondientes valores de t.
En lo que respecta a Hβ, tanto en las enanas como en las gigantes el valor promedio
de los gradientes es compatible con ser planos. En la secccio´n 6.5 se interpretan
estos gradientes en te´rminos de variaciones de edad y metalicidad con la ayuda de
los modelos de s´ıntesis de poblaciones.
En la figura 6.1 se muestra claramente como son los gradientes medios de Mg2
(1) y Mg1 (2) los u´nicos que muestran un comportamiento diferente entre ambas
submuestras.
Los gradientes de los ı´ndices de Fe en las compactas, con la posible excepcio´n
de Fe4668’, tampoco muestran diferencias significativas con los de las gigantes. Las
mayores diferencias se dan en los ı´ndices Ca4455’ y Fe4531’, que incluso quedan fuera
de la figura 6.1. Sin embargo, esta diferencia no es relevante, dada la gran dispersio´n
de estos gradientes entre las compactas, as´ı como sus errores individuales.
Los ı´ndices Mg2 y Mg1 de las compactas tambie´n son menores que los de
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Tabla 6.2: Comparacio´n del gradiente medio de las galaxias enanas y de las compactas
con las el´ıpticas gigantes. Para cada tipo de galaxia y cada ı´ndice se muestra el valor medio
(Grad.) de los N gradientes, la dispersio´n respecto de la media (σ), la dispersio´n esperada
por los errores (σesp) de cada gradiente individual y el nivel de significacio´n (α) obtenido
en un test χ2 para contrastar la hipo´tesis σ = σesp. Para las el´ıpticas gigantes, los valores
de Mg2 corresponden a la muestra de Gonza´lez y Gorgas (1996) y para los dema´s ı´ndices a
la de Sa´nchez-Bla´zquez (2004). ∆ es la diferencia entre los valores medios de los gradientes
de las submuestras de enanas, y compactas respectivamente, y los de las gigantes. t es el
valor del estadi´ıstico del test de comparacio´n de medias (un t mayor que ∼2 indica que
hay una diferencia significativa a un nivel α = 0.05).
E’s dE’s cE’s
Indice N.gals σesp N.gals σesp ∆ N.gals σesp ∆
Grad. σ Grad. σ t Grad. σ t
α α α
1 104 0.0057 7 0.0066 0.0291 8 0.0093 0.0386
Mg2 −0.0514 0.0189 −0.0223 0.0107 3.88 −0.0128 0.0348 1.65
< e−30 0.0155 4.1 e−18
2 26 0.0055 7 0.0066 0.0262 8 0.0094 0.0178
Mg1 −0.0224 0.0186 0.0038 0.0154 3.47 −0.0046 0.0206 1.74
< e−30 9.4 e−06 2.1 e−05
3 51 0.0065 7 0.0078 0.0050 8 0.0124 0.0108
Mgb’ −0.0290 0.0149 −0.0240 0.0102 0.80 −0.0182 0.0275 0.99
8.7 e−30 0.1230 1.5 e−05
4 51 0.0055 7 0.0107 −0.0045 8 0.0110 −0.0081
Hβ’ 0.0009 0.0101 −0.0036 0.0123 0.76 −0.0072 0.0150 0.88
2.7 e−15 0.2385 0.0700
5 26 0.0054 7 0.0057 −0.0015 8 0.0080 0.0041
〈Fe〉’ −0.0110 0.0075 −0.0125 0.0077 0.43 −0.0069 0.0118 0.72
0.0040 0.0914 0.0328
6 51 0.0049 7 0.0063 −0.0033 8 0.0081 −0.0058
Fe5015’ −0.0142 0.0076 −0.0175 0.0127 0.57 −0.0200 0.0055 1.75
1.4 e−07 0.0004 0.8631
7 26 0.0063 7 0.0057 −0.0043 8 0.0106 0.0054
Fe5270’ −0.0083 0.0082 −0.0126 0.0118 0.77 −0.0029 0.0138 0.79
0.0187 0.0003 0.1046
8 26 0.0076 7 0.0070 0.0081 8 0.0122 0.0035
Fe5335’ −0.0136 0.0096 −0.0055 0.0109 1.43 −0.0101 0.0083 0.81
0.0344 0.0230 0.8601
9 51 0.0072 6 0.0805 −0.1588
Ca4455’ −0.0152 0.0092 −0.1740 0.1514 1.78
0.0025 0.0033
10 51 0.0053 6 0.0348 0.0479
Fe4531’ −0.0116 0.0061 0.0363 0.0620 1.61
0.0671 0.0071
11 51 0.0044 6 0.0078 0.0121
Fe4668’ −0.0317 0.0092 −0.0196 0.0098 2.33
2.1 e−22 0.1686
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Figura 6.1: Comparacio´n de los gradientes medios de las enanas (izquierda) y compactas
(derecha) con los de las el´ıpticas gigantes. Cada ı´ndice se identifica con el nu´mero asignado
en la tabla 6.2. Para Ca4455’ (9) y Fe4531’ (10) las flechas indican el valor correspondiente
de los gradientes medios de las gigantes (abscisas) y que para las compactas estos valores
se localizan fuera de los l´ımites de la gra´fica (ordenadas).
las gigantes, si bien ahora el nivel de significacio´n es so´lo de 0.07, debido en buena
parte a la dispersio´n de los valores de los gradientes de las compactas. Por otra parte,
entre compactas y enanas no hay diferencias apreciables para estos dos ı´ndices pues
el estad´ıstico es t = 0.39 para Mg2 y t = 0.77 para Mg1.
6.4. Correlacio´n de los gradientes de ı´ndices con
otros para´metros.
Las diferencias encontradas en la seccio´n anterior entre los gradientes de las
el´ıpticas enanas y los de las gigantes (en algunos ı´ndices de intensidad de l´ıneas)
permiten ampliar el estudio de la formacio´n de las galaxias el´ıpticas al contar con
mayores rangos en los para´metros globales de estas. Efectivamente, si la formacio´n
de las galaxias el´ıpticas se ha producido de forma monol´ıtica a partir de una nube
de gas, mediante un colapso gravitatorio y el posterior enfriamiento del gas por di-
sipacio´n de energ´ıa, tal y como se describe en la introduccio´n de este cap´ıtulo, los
gradientes de metalicidad han de estar correlacionados con la masa y la dispersio´n de
velocidades de las galaxias (Arimoto y Yoshii 1987). Cla´sicamente se ha considerado
que, aunque el ı´ndice Mg2 no es u´nicamente un indicador de la metalicidad, si no que
tambie´n depende de la edad y refleja la variacio´n de abundancias relativas entre ele-
mentos ([Mg/Fe]), se puede utilizar como una primera estimacio´n de la metalicidad
Gradientes de ı´ndices 169
relativa dentro de cada galaxia. De esta, en trabajos previos se han identificado los
gradientes de Mg2 con los gradientes de metalicidad. Notese que esta hipo´tesis no es
va´lida si existen gradientes apreciables de edad (ver seccio´n 6.5). Los trabajos de Da-
vies et al. (1987), Burstein et al. (1988) y Bender, Burstein y Faber (1993) muestran
una clara correlacio´n entre Mg2 y la dispersio´n de velocidades, medidos ambos en el
centro de las galaxias. Una relacio´n similar se encuentra entre el ı´ndice Mg2 central y
la magnitud absoluta (MB), teniendo las el´ıpticas ma´s brillantes mayores valores de
Mg2 (Faber 1973; Burstein 1979). Sin embargo, en trabajos previos no se encuentran
correlaciones claras de los gradientes de Mg2 con otras propiedades de las galaxias
el´ıpticas; tan so´lo se han identificado algunas tendencias. Gorgas et al. (1990), exa-
minando los gradientes de algunos ı´ndices meta´licos en una muestra de 15 galaxias
el´ıpticas, comprobaron que hab´ıa una gran variedad en los comportamientos de los
gradientes de una galaxia a otra, pero, sin embargo, mostraron algunas tendencias
que suger´ıan posibles correlaciones del gradiente de Mg2 con la dispersio´n de velo-
cidades y con el Mg2 central. Por el contrario, Davies et al. (1993) no encontraron
esta correlacio´n entre su muestra de 12 el´ıpticas. Estas discrepancias coinciden con
los resultados de Carollo et al. (1993) que, en una muestra de 42 galaxias el´ıpticas,
comprobaron la existencia de una correlacio´n positiva del gradiente de Mg2 con el
valor de este ı´ndice en las regiones centrales, aunque u´nicamente cuando se limita-
ba la muestra a las galaxias con una masa inferior a 1011 M⊙; las ma´s masivas no
presentaban un comportamiento definido. Gonza´lez y Gorgas (1996) indicaron que
el hecho de que las E con valores centrales de Mg2 ma´s altos sean las que muestran
gradientes ma´s pronunciados conlleva el que no haya tanta diferencia realmente en
la metalicidad global de estas galaxias. Estos autores, en una recopilacio´n de datos
para 114 galaxias el´ıpticas, no encontraron correlaciones del gradiente de Mg2 ni con
la dispersio´n de velocidades central, ni con el ı´ndice de color B–V, ni con la magni-
tud absoluta o la masa de la galaxia. Sin embargo, si encontraron una correlacio´n
claramente significativa entre los gradientes de Mg2 y los valores centrales de este
mismo ı´ndice. La justificacio´n se encuentra en que, aunque la cantidad de disipacio´n
durante el proceso principal de formacio´n estelar inicial puede ser proporcional al
pozo de potencial de la galaxia, dando por lo tanto lugar a una correlacio´n inicial del
gradiente de metalicidad con la masa, la dispersio´n de velocidades y la metalicidad
central, una formacio´n estelar posterior se producira´ principalmente en el centro de
la galaxia, deshaciendo la correlacio´n con la masa y la dispersio´n de velocidades,
pero conservando la relacio´n con el valor central de Mg2 (no´tese que un brote de
formacio´n estelar en el centro aplanar´ıa el gradiente y disminuir´ıa el Mg2 central
simulta´neamente). La razo´n que puede explicar que estos autores encuentren una
correlacio´n ma´s clara que otros entre el gradiente de Mg2 y su valor central, es la
inclusio´n en su recopilacio´n de el´ıpticas enanas, con valores muy bajos del ı´ndice
Mg2. Hay que indicar que los datos de las galaxias el´ıpticas enanas incluidos en su
estudio son realmente versiones preliminares de los analizados en este trabajo. Las
7 dE pertenecen a la muestra que se presenta en esta memoria.
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Tabla 6.3: Correlacio´n de los gradientes de ı´ndices con los ı´ndices centrales. rs es el coefi-
ciente de correlacio´n al realizar un test no parame´trico de Spearman, Pnc la probabilidad
de que no haya correlacio´n entre ambos para´metros y N el nu´mero de galaxias con las que
se ha hecho el test.
solo E E + dE
I´ndice N rs Pnc N rs Pnc
Mg2 104 −0.2945 0.00120 111 −0.3817 0.00002
Mgb 48 −0.1730 0.11981 55 −0.2669 0.02445
Hβ 48 −0.2080 0.07801 55 −0.1771 0.09798
Fe5015 49 −0.0741 0.30647 56 −0.1475 0.13896
Fe5270 25 0.0006 0.49886 32 −0.1172 0.26145
Fe5335 25 −0.1717 0.20587 32 −0.4148 0.00911
〈Fe〉 25 −0.1606 0.22161 32 −0.3076 0.04342
Tabla 6.4: Correlacio´n de los gradientes de ı´ndices con la dispersio´n de velocidades central
de las galaxias. rs es el coeficiente de correlacio´n al realizar un test no parame´trico de
Spearman, Pnc la probabilidad de que no haya correlacio´n entre ambos para´metros y N
el nu´mero de galaxias con las que se ha hecho el test.
solo E E + dE
I´ndice N rs Pnc N rs Pnc
Mg2 104 −0.0131 0.4473 111 −0.1466 0.0624
Mgb 48 −0.0609 0.3404 55 −0.1696 0.1078
Hβ 48 0.0499 0.3667 55 0.0253 0.4266
Fe5015 49 0.3639 0.0051 56 0.2390 0.0380
Fe5270 25 0.1044 0.3097 32 0.1597 0.1913
Fe5335 25 0.1983 0.1710 32 0.0329 0.4291
〈Fe〉 25 0.1544 0.2306 32 0.1734 0.1713
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Figura 6.2: Gradientes de los ı´ndices frente a los ı´ndices (en magnitudes) medidos en el
centro de las galaxias. Con cuadrados huecos y negros se representan las el´ıpticas gigantes
de la muestra de Gonza´lez y Gorgas (1996) para el Mg2 y de la muestra de Sa´nchez–
Bla´zquez para los dema´s ı´ndices. Con s´ımbolos rellenos se identifican las galaxias de este
trabajo, cuadrados rojos para las gigantes, c´ırculos verdes para las compactas y estrellas
azules para las enanas.
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Figura 6.3: Gradientes de los ı´ndices (medidos en magnitudes) frente al logaritmo de
la dispersio´n de velocidades medido en el centro de las galaxias. Se utilizan los mismos
s´ımbolos que en la figura anterior.
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En las figuras 6.2 y 6.3 se representan gra´ficamente los gradientes de los ı´ndices
medidos frente a su valor en la regio´n central y frente a la dispersio´n de velocidades
central, respectivamente. Para analizar como influye la inclusio´n de el´ıpticas enanas
en la posible existencia de correlaciones entre los gradientes de ı´ndices de las galaxias
el´ıpticas y sus valores centrales se ha llevado a cabo un test no parame´trico de
Spearman, considerando en principio, solamente las el´ıpticas gigantes de la muestra
de Gonza´lez y Gorgas (1996) para el Mg2 y de la muestra de Sa´nchez–Bla´zquez
(2004) para los dema´s ı´ndices en comu´n, incluyendo posteriormente las 7 dE que
se estudian en este trabajo. Los correspondientes coeficientes de correlacio´n (rs),
as´ı como la probabilidad de no correlacio´n (Pnc) entre los gradientes de ı´ndices y
su valor central, y de los gradientes con la dispersio´n de velocidades central, se dan
en las tablas 6.3 y 6.4 respectivamente. Como se desprende de los coeficientes de la
tabla 6.3, las probabilidades de correlacio´n aumentan, de forma general para todos
los ı´ndices, cuando se incluyen las dE. Si bien, solamente para el Mg2 es realmente
significativa esta correlacio´n, que pasa de tener una probabilidad de no correlacio´n
Pnc =1.2×10−3 a Pnc =1.8×10−5 cuando se incluyen las dE. Hay que resaltar el
que no se encuentre correlacio´n para Mgb en las gigantes, aunque si aparece una
tendencia al incluir las enanas. Este ı´ndice ato´mico solo incluye la l´ınea de absorcio´n
correspondiente al Mgi en su banda central, a diferencia del Mg2 que adema´s contiene
la banda molecular de MgH. Para el resto de ı´ndices meta´licos la tabla muestra que la
inclusio´n de las el´ıpticas enanas hace que existen tendencias ma´s claras de los ı´ndices
con los gradientes aunuqe, con la excepcio´n de Fe5335, las correlaciones no llegan
a ser significativas. En lo que respecta a las posibles correlaciones de los gradientes
de ı´ndices con la dispersio´n de velocidades central, se comprueba que realmente no
existe para ninguno de ellos. Tan solo para el Mg2 se aprecia una tendencia, con
Pnc = 0.06, al incluir las dE.
El que mejoren las correlaciones con la inclusio´n de las el´ıpticas enanas podr´ıa
explicarse con un escenario en el que las galaxias ma´s masivas se formaran a partir
de fusiones de otras que predominantemente estuvieran compuestas por estrellas y
que las que dieran lugar a las ma´s pequen˜as tuvieran un mayor contenido gaseoso
(Faber et al. 1997). Tambie´n, el que las E masivas no muestren una correlacio´n clara
del gradiente con la dispersio´n de velocidades central, como lo hacen las el´ıpticas
enanas, indicar´ıa que son estas menos masivas las que mejor se explicar´ıan con un
modelo de colapso disipativo. Pero igualmente podr´ıa entenderse en un escenario con
vientos gala´cticos que fueran ma´s activos en las el´ıpticas menos masivas, si bien este
escenario conducir´ıa a una correlacio´n con la dispersio´n de velocidades central ma´s
significativa de la que se encuentra. Por otro lado, dicho escenario de vientos tambie´n
podr´ıa justificar el que el Fe no se haya incorporado al medio interestelar y si lo hayan
hecho, de forma ma´s efectiva en etapas ma´s tempranas, los elementos alfa, explicando
que se encuentre una correlacio´n del gradiente con el ı´ndice central para el Mg2 y
no para los ı´ndices de Fe. En cualquier caso, hay que indicar que cualquier proceso
que implique disipacio´n de gas hacia las partes centrales de las galaxias facilitar´ıa
el que la formacio´n estelar se produjera en estas regiones (Kobayashii 2004), dando
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lugar tanto a ı´ndices centrales ma´s altos como a gradientes ma´s pronunciados, y por
tanto, a correlaciones mas claras entre estos.
6.5. Ca´lculo de gradientes de edad y metalicidad
La existencia de gradientes en los ı´ndices de intensidad de l´ıneas puede deberse
a variaciones radiales de la edad, de la metalicidad, de la funcio´n inicial de masas
(IMF), de la abundancia relativa entre elementos o a una combinacio´n de todos
estos para´metros de las poblaciones estelares a lo largo del radio de cada galaxia.
Es claro que no se puede asegurar que la IMF sea totalmente universal (Weidner y
Kroupa 2005) y que presente la misma pendiente en distintas regiones de una misma
galaxia. Adema´s, en algunas ocasiones se ha hecho necesario variar este para´metro
para que los modelos de s´ıntesis reproduzcan simulta´neamente los valores de los
ı´ndices tanto de las el´ıpticas gigantes como de enanas y cu´mulos globulares (Pedraz
et al. 2001). En este sentido, Cenarro et al. (2003), a partir de su estudio del CaT en
el infrarrojo cercano, sugieren una relacio´n entre la pendiente de la IMF, la dispersio´n
de velocidades y la metalicidad. Sin embargo, cuando se aplica esta relacio´n a las
metalicidades promedio medidas en el centro y a una distancia igual al radio efectivo
en una muestra de el´ıpticas gigantes (Sa´nchez-Bla´zquez 2004), se obtienen valores
de la pendiente que al introducirlos en los modelos de s´ıntesis, producen gradientes
positivos de ı´ndices debidos a CN, Ca, Fe o Mg que no se corresponden con las
observaciones. Por lo tanto, puesto que no existen evidencias claras de la necesidad
de introducir la pendiente de la IMF como un nuevo para´metro libre, en esta seccio´n
se interpretara´n los gradientes de ı´ndices u´nicamente como variaciones de la edad y
de la metalicidad a lo largo del radio. Las diferencias entre los gradientes de edad
y metalicidad que se obtengan con distintos ı´ndices se estudiara´n como producidos
por variaciones radiales de las abundancias relativas de los distintos elementos.
Para poder interpretar los gradientes de ı´ndices como variaciones de edad y de
metalicidad se hizo uso de las predicciones de los modelos de s´ıntesis evolutiva de
Vazdekis (1999). En los paneles de la izquierda de las figuras 6.4 a 6.7 se representan
(sobre la malla de las prediciones de los modelos) con un c´ırculo los valores de los
ı´ndices en el centro de las galaxias, y con una l´ınea recta los gradientes, indicando
el extremo de estas el valor de los ı´ndices a una distancia igual al radio efectivo
calculado a partir de los gradientes de la tabla 6.1. Hay que resaltar que, a diferencia
de las el´ıpticas gigantes, que muestran mayor tendencia a tener gradientes ma´s
paralelos a las l´ıneas de edad constante en la regio´n de los diagramas donde suelen
localizarse (Sa´nchez-Bla´zquez 2004), tanto las enanas como las compactas muestran
una mayor variedad en los gradientes.
Tal y como se aprecia en estas figuras, al calcular las variaciones de edad y
metalicidad a lo largo del radio de las galaxias, adema´s de los propios gradientes de
los ı´ndices, hay que considerar sus valores absolutos, pues una misma variacio´n en
la edad o la metalicidad produce diferentes cambios en los ı´ndices dependiendo de
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Tabla 6.5: Gradientes en metalicidad y edad calculados a partir de los diferentes diagramas
ı´ndice-´ındice (indicados en la primera l´ınea). Para cada tipo de galaxias el´ıpticas se indican
los valores promedio y el error en la media.
Hβ - Mg2 Hβ - Mg1 Hβ - 〈Fe〉 Hβ - Fe6
Galaxia A.P. Tipo [M/H] Edad [M/H] Edad [M/H] Edad [M/H] Edad
NGC4415 6 dE −0.014 −1.741 0.061 −2.816 −0.265 0.520 −0.290 0.690
NGC4431 182 dE −0.383 9.148 −0.232 9.786 −0.154 9.092 −0.327 6.765
NGC4489 160 dE −0.816 2.774 −0.166 1.576 −0.982 4.621 −0.918 4.445
NGC4515 0 dE −0.492 1.064 −0.619 2.775 −0.421 1.093 −0.397 1.103
IC794 105 dE 0.288 −5.523 0.262 −5.350 −0.251 −0.988 −0.062 −2.303
IC3393 133 dE −0.127 −3.180 −0.272 −1.996 −0.313 −0.645 −0.309 −0.654
UGC7436 300 dE −0.312 2.941 0.395 −1.403 −0.203 2.566 −0.110 2.017
Promedio dE −0.265 0.783 −0.082 0.367 −0.370 2.322 −0.345 1.723
Error 0.134 1.829 0.131 1.874 0.107 1.342 0.106 1.157
NGC4464 146 cE 0.270 −8.041 0.227 −9.136 0.286 −8.181 0.314 −8.427
NGC4467 99 cE 0.728 −11.626 0.326 −9.719 −0.100 −1.247 −0.016 −2.167
NGC4486B 90 cE −0.583 20.534 −0.742 25.474 −0.249 7.617 −0.360 7.999
NGC5846A 40 cE −0.147 12.412 0.001 10.646 −0.682 18.865 −0.708 18.764
NGC5846A 182 cE −0.449 0.922 −0.040 −7.284 −0.354 −2.707 −0.273 −1.850
IC767 75 cE −0.117 0.600 0.160 0.366 −0.975 1.224 −1.059 1.306
VCC1148 170 cE −0.598 19.790 −1.061 32.905 −0.353 12.123 −0.675 9.915
VCC1627 164 cE −0.209 0.923 0.398 −1.280 −1.276 6.213 −1.255 6.103
Promedio cE −0.138 4.439 −0.091 5.247 −0.463 4.238 −0.504 3.955
Error 0.159 4.250 0.187 5.759 0.176 3.085 0.185 3.010
NGC2694 180 gE 0.493 1.716 1.009 −4.720 −0.754 23.174 −0.871 21.557
NGC3605 17 gE −0.582 1.257 −0.687 1.888 −0.466 4.608 −0.385 4.590
NGC3641 60 gE 0.099 −8.777 0.217 −14.833 0.061 −9.100 −0.064 −6.524
NGC5846 77 gE 0.392 −20.716 0.444 −23.802 0.083 −13.693 0.076 −13.582
NGC5846 182 gE −0.067 −4.944 0.019 −8.015 −0.625 2.557 −0.348 −1.477
Promedio gE 0.067 −6.293 0.200 −9.896 −0.340 1.509 −0.318 0.913
Error 0.190 4.106 0.276 4.399 0.174 6.418 0.163 5.962
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Figura 6.4: Gradientes en edad y metalicidad a partir de los gradientes en los ı´ndices Hβ
y Mg2, para las el´ıpticas enanas (ver texto).
Figura 6.5: Gradientes en edad y metalicidad a partir de los gradientes en los ı´ndices Hβ
y Mg2, para las el´ıpticas compactas (ver texto).
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Figura 6.6: Gradientes en edad y metalicidad a partir de los gradientes en los ı´ndices Hβ
y 〈Fe〉, para las el´ıpticas enanas (ver texto).
Figura 6.7: Gradientes en edad y metalicidad a partir de los gradientes en los ı´ndices Hβ
y 〈Fe〉, para las el´ıpticas compactas (ver texto).
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la regio´n del diagrama ı´ndice-´ındice en la que se encuentren. Con esta consideracio´n
y teniendo en cuenta tambie´n que los errores en la medida de los ı´ndices en las
regiones ma´s externas de las galaxias son mayores, en lugar de medir directamente los
gradientes de edad y metalicidad como diferencia entre los valores que nos dar´ıan los
modelos al interpretar los ı´ndices en el centro y a una distancia de un radio efectivo,
se ha utilizado, como escala, la variacio´n local de las predicciones de los modelos
en la zona ocupada por los valores centrales de las galaxias y se han calculado los
gradientes en edad y metalicidad multiplicando los gradientes de los ı´ndices por esta
escala local.
En los paneles de la derecha de las figuras 6.4 a 6.7 se representan las varia-
ciones de los ı´ndices cuando hay una variacio´n de la metalicidad a edad constante
(l´ınea roja) y una variacio´n de la edad a metalicidad constante (l´ınea azul). Estas
l´ıneas de variacio´n de los ı´ndices, que dependen de la zona del diagrama (y por
tanto var´ıan de una galaxia a otra) se han calculado a partir de los 3 valores de
metalicidad y 5 de edad de la malla de los modelos ma´s pro´ximos a los valores
centrales de las galaxias. En las figuras, por claridad, se representan solamente las
l´ıneas promedio de todas las calculadas y utilizadas para obtener los valores de los
gradientes de edad y metalicidad en cada una de las galaxias de las submuestras.
Una vez calculadas estas l´ıneas, se pueden representar los gradientes medidos de
los ı´ndices y obtener los gradientes de edad y metalicidad como proyeccio´n sobre
dichas l´ıneas de metalicidad o edad constantes. De esta forma se han obtenido los
gradientes de edad y metalicidad para las galaxias presentados en la tabla 6.5, en
la cual se muestran tambie´n los valores promedio y su error en la media para cada
tipo de galaxias el´ıpticas.
En estas gra´ficas las dos l´ıneas delimitan cuatro regiones en las que la posicio´n
de los gradientes de un par de ı´ndices de una galaxia indica un centro ma´s meta´lico
y ma´s joven (regio´n I), ma´s meta´lico y ma´s viejo (regio´n II), menos meta´lico y ma´s
viejo (regio´n III) o menos meta´lico y ma´s joven (regio´n IV).
Tal y como se puede apreciar en estas gra´ficas, considerando las barras de
error, las posiciones ocupadas por las el´ıpticas enanas son compatibles, de forma
generalizada, con tener centros ma´s jovenes y ma´s meta´licos (de forma ma´s clara
cuando se utiliza el gradiente de 〈Fe〉 que con el de Mg2). Estas variaciones radiales
se confirman adema´s con los valores medios incluidos en la tabla 6.5. Si bien, con-
siderando sus errores, los gradientes en metalicidad son claramente significativos, y
ma´s pronunciados para el 〈Fe〉 que para el de Mg2 y, sin embargo, los gradientes en
edad no son significativos en promedio. Tambie´n se comprueba que los gradientes de
ı´ndices en cinco de ellas son compatibles con deberse exclusivamente a variaciones
en metalicidad, pero en las otras dos (NGC 4489, con menor ∆Hβ, y NGC 4431)
los gradientes de edad son claramente significativos con cualquiera de los dos ı´ndices
meta´licos.
Las el´ıpticas compactas muestran una mayor dispersio´n, y aunque la mayor´ıa
tambie´n se localizan en la zona correspondiente a centros ma´s jovenes y ma´s meta´li-
cos, hay dos galaxias (NGC 4467, so´lo para Mg2, y NGC 4464) que parecen tener
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poblaciones estelares ma´s viejas y menos meta´licas en sus regiones centrales. Hay
que resaltar para este tipo de galaxias que, mientras para el Mg2 solo en dos casos
(NGC 4464, mayor Hβ, y VCC 1148) hay gradientes significativos de edad, para
el 〈Fe〉 los gradientes de edad son generalizados, con la excepcio´n de NGC 4467
y una de las medidas de NGC 5846A. Los valores promedio y sus errores reflejan
igualmente la mayor dispersio´n de los gradientes de edad y metalicidad para este
tipo de galaxias y, al igual que para las el´ıpticas enanas, las variaciones radiales en
metalicidad obtenidas con el ı´ndice 〈Fe〉 son ma´s pronunciadas y significativas que
con el Mg2.
Aunque ambas muestras, el´ıpticas enanas y compactas, son relativamente pe-
quen˜as, los resultados son coincidentes con los encontrados para las el´ıpticas gigantes
por Sa´nches-Bla´zquez (2004), en el sentido de que la mayor´ıa de las galaxias tienen
las regiones centrales ma´s jovenes y ma´s meta´licas, siendo sus gradientes compatibles
con variaciones exclusivas en metalicidad. Hay sin embargo tambie´n casos particu-
lares que presentan gradientes de signo contrario y algunos de ellos en los que la
variacio´n en edad es evidente.
6.5.1. Abundancias relativas a lo largo del radio
En el capitulo anterior se comprobo´ que las abundancias relativas de distintos
elementos en las regiones centrales de las galaxias el´ıpticas enanas son compatibles
con los valores de la vecindad solar, a diferencia de las el´ıpticas gigantes, para las
cuales es conocida la sobreabundancia de algunos elementos α. En esta seccio´n se
estudia de forma cualitativa el comportamiento de las abundancias relativas a lo
largo del radio de las el´ıpticas enanas y compactas, con el fin de examinar si, al
igual que en las gigantes, se encuentran gradientes en las abundancias relativas de
algunos elementos (Sa´nchez-Bla´zquez 2004) o si, por el contrario, las razones entre
elementos no var´ıan de forma significativa a lo largo del radio.
En las figuras 6.8 y 6.9 se representan de nuevo diagramas ∆ı´ndice-∆ı´ndice
con Mg2 y 〈Fe〉. Como ambos ı´ndices tienen sensibilidades similares a las variaciones
en edad y metalicidad , estos diagramas muestran una mayor degeneracio´n que los
presentados en las figuras 6.4 - 6.7 en las que se utiliza Hβ. Por tanto, las pendientes
de las rectas (azul y roja) que representan gradientes puros de edad y metalicidad
son muy parecidas. Las galaxias que no presenten variaciones en las abundancias
relativas de [Mg/Fe] a lo largo del radio se deben situar a lo largo de estas rectas en
los diagramas. Este es el caso para cuatro de las el´ıpticas enanas. Las otras tres, au´n
teniendo en cuenta las barras de error, no son compatibles con las rectas de gradientes
puros de edad y metalicidad. La desviacio´n observada esta´ ma´s claramente reflejada
en los valores promedio de la tabla 6.5 y es en el sentido de que los gradientes de
metalicidad a partir de las l´ıneas de Mg son ma´s planos (menos negativos) que los
encontrados con las l´ıneas de Fe, lo cual sugiere un aumento de la razo´n [Mg/Fe]
con el radio.
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Figura 6.8: Gradientes en edad y metalicidad a partir de los gradientes en los ı´ndices Mg2
y 〈Fe〉, para las el´ıpticas enanas.
Figura 6.9: Gradientes en edad y metalicidad a partir de los gradientes en los ı´ndices Mg2
y 〈Fe〉, para las el´ıpticas compactas.
Gradientes de ı´ndices 181
Es importante indicar que estos posibles gradientes de sobreabundancias van
en el sentido opuesto que los encontrados por Sa´nches-Bla´zquez (2004) para el´ıpticas
gigantes. En cualquier caso, la magnitud de los gradientes de [Mg/Fe] detectados
en las enanas de la muestra es muy pequen˜a comparada con los gradientes para
el´ıpticas gigantes, por lo que no se dispone de una evidencia fuerte a favor de la
existencia generalizada de gradientes positivos de [Mg/Fe] en el´ıpticas enanas.
Las el´ıpticas compactas muestran un comportamiento similar a las enanas,
desviandose de las rectas de gradientes puros de edad o metalicidad muy poco en
comparacio´n con las gigantes. Hay que resaltar que cuatro de las compactas tienen
gradientes positivos de Mg2 y que otras dos (NGC 4464 y NGC 4486B), aunque
presentan gradientes negativos al ajustar una recta a los valores de Mg2 obtenidos
hasta la distancia observada, realmente tienen una tendencia inicial creciente segu´n
nos alejamos del centro de la galaxia (ver ape´ndice C). Este comportamiento en los
gradientes de Mg2 es claramente diferente del observado para el´ıpticas enanas o gi-
gantes, que de forma generalizada muestran gradientes negativos para el Mg2, si bien
significativamente mayores para las u´ltimas. Cuando se combinan estos gradientes
positivos de Mg2 con los, t´ıpicamente negativos y ma´s pronunciados que para las
el´ıpticas enanas (ver tabla 6.5), gradientes de Fe, se obtienen gradientes positivos en
la razo´n de abundancias [Mg/Fe], otra vez al contrario de lo que se observaba para
las el´ıpticas gigantes de la muestra de (Sa´nchez-Bla´zquez 2004).
6.5.2. Correlacio´n del gradiente de metalicidad con otros
para´metros
En las dos secciones anteriores se han interpretado las variaciones de los ı´ndi-
ces a lo largo del radio de las galaxias de la muestra como gradientes de edad,
metalicidad o como cambios en las abundancias relativas de los distintos elementos.
Aunque la muestra es reducida, y hay claros ejemplos de comportamientos singulares
y diferenciados, de forma general, y de acuerdo con las predicciones de los modelos
de s´ıntesis de poblaciones, las variaciones de los ı´ndices se deben principalmente a
gradientes en metalicidad (ver valores promedios y sus errores en la tabla 6.5). Sin
embargo, estos gradientes son bastante menores que los previstos por los modelos
de formacio´n y evolucio´n de las galaxias el´ıpticas mediante un colapso disipativo.
Por otra parte, estos modelos tambie´n predicen correlaciones entre los gradientes de
metalicidad y otros para´metros de las galaxias. En esta seccio´n se analizan dichas
posibles relaciones. En las gra´ficas de la figura 6.10 se representan en la columna
de la izquierda los gradientes de metalicidad obtenidos con los ı´ndices Hβ y Mg2,
y con Hβ y 〈Fe〉 en la de la derecha, frente a la dispersio´n de velocidades central,
el gradiente de este para´metro y la edad obtenida para las regiones centrales de las
galaxias.
En estas gra´ficas se aprecia claramente, sin necesidad de un ana´lisis estad´ıstico
ma´s exhaustivo, la ausencia de correlacio´n alguna entre los gradientes de metalicidad
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Figura 6.10: Gradientes de metalicidad obtenidos con los ı´ndices Hβ y Mg2 (columna
izquierda) y con Hβ y 〈Fe〉 (columna derecha), frente a la dispersio´n de velocidades central
(arriba), frente a la edad en las regiones centrales de las galaxias (centro) y frente al
gradiente de la dispersio´n de velocidades (abajo). Con los cuadrados rojos se identifican
las el´ıpticas gigantes, con circulos verdes las compactas y con estrellas azules las enanas.
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y estos para´metros. Esto de nuevo indica que las galaxias de la muestra, de forma
general, no se han formado mediante un colapso disipativo, ya que esto supondr´ıa
la existencia de una fuerte correlacio´n entre los gradientes de metalicidad y los valo-
res centrales de la dispersio´n de velocidades (Larson 1974; Arimoto y Yoshii 1987).
Igualmente, al no encontrar correlacio´n con los gradientes de la dispersio´n de velo-
cidades, tampoco se confirma que sea el gradiente del potencial local y la aparicio´n
retardada de vientos de supernova (Franx e Illingworth 1990; Mehlert et al. 2003),
el mecanismo que origina los gradientes de metalicidad. Otro posible procedimiento
para la generacio´n de los gradientes ser´ıa la existencia de brotes posteriores de for-
macio´n estelar en el centro de las galaxias, lo cual implicar´ıa una correlacio´n con la
edad en las regiones centrales. Pero a diferencia de las el´ıpticas gigantes, para las que
si se encuentra correlacio´n entre los gradientes de metalicidad y la edad central para
algunos ı´ndices (Sa´nchez-Bla´zquez 2004), al examinar la muestra de gigantes, com-
pactas y enanas de este trabajo, tampoco se encuentra dicha correlacio´n. Aunque la
muestra de el´ıpticas enanas analizadas es au´n demasiado pequen˜a, estos resultados
apuntan a que el origen de los gradientes de metalicidad en estas galaxias puede
ser diferente al de los gradientes en la el´ıpticas gigantes, lo cual sugiere diferentes
procesos de formacio´n y evolucio´n.
6.6. Conclusiones
Del estudio de los gradientes de ı´ndices de intensidad de l´ıneas en la muestra de
galaxias el´ıpticas de este trabajo y de los gradientes de edad y metalicidad derivados,
se han obtenido los resultados que se relacionan a continuacio´n:
El rango de gradientes de ı´ndices que presentan tanto las el´ıpticas enanas
como las compactas es ma´s amplio de lo esperado simplemente a partir de los
errores en las medidas. Adema´s, para las el´ıpticas enanas, no hay diferencias
significativas entre la dispersio´n de los gradientes obtenidos para los distintos
ı´ndices.
Los gradientes medios de Mg2 y Mg1 son significativamente ma´s planos en las
el´ıpticas enanas (-0.0223 y 0.0038) que en las gigantes (-0.0514 y -0.0224). Las
compactas tambie´n muestran gradientes ma´s planos en estos ı´ndices, pero con
una menor significacio´n.
Los gradientes de ı´ndices de Fe (Fe5015, Fe5270, Fe5335 y 〈Fe〉), Hβ y Mgb
no presentan diferencias significativas entre los 3 tipos de galaxias el´ıpticas.
Las probabilidades de correlacio´n entre los gradientes de ı´ndices y los valores en
las regiones centrales de las galaxias el´ıpticas, en el sentido de gradientes ma´s
negativos para mayores valores centrales, aumentan al incluir las 7 enanas de la
muestra. Si bien, tan so´lo para Mg2 esta correlacio´n es realmente significativa.
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No se encuentra correlacio´n entre los gradientes de ı´ndices y la dispersio´n
de velocidades en el centro de las galaxias el´ıpticas. Tan solo se aprecia una
tendencia para el Mg2, en el sentido de mayores gradientes en las galaxias de
mayor masa. Pero tambie´n puede tratarse de un comportamiento bimodal.
Al interpretar los gradientes de ı´ndices como gradientes en edad y metalicidad,
mediante los modelos de s´ıntesis de poblaciones, se encuentra que de forma
general las el´ıpticas enanas tienen poblaciones estelares algo ma´s jo´venes y
claramente ma´s meta´licas en las regiones centrales (de forma ma´s clara cuando
se obtienen estos para´metros con el ı´ndice 〈Fe〉 que con Mg2). Las compactas
muestran un comportamiento similar, pero con una mayor dispersio´n.
De las siete enanas, los gradientes de ı´ndices en cinco de ellas son compatibles
con deberse exclusivamente a variaciones en metalicidad, pero en las otras
dos, los gradientes de edad son claramente significativos. Entre las compactas
tambie´n hay claros ejemplos de gradientes de edad.
Comparando los gradientes promedio de Mg2 y 〈Fe〉 para las el´ıpticas enanas,
aunque considerando que su magnitud es menor que los detectados en las
gigantes y que la muestra es pequen˜a, se aprecia un aumento de la razo´n de
abundancias [Mg/Fe] con el radio. Estos gradientes positivos de [Mg/Fe] son
au´n ma´s pronunciados en promedio para las compactas. Hay que indicar que
este comportamiento de las abundancias relativas de Mg y Fe es el opuesto
que el que se encuentra para las el´ıpticas gigantes.
No se ha encontrado correlacio´n entre los gradientes de metalicidad de la mues-
tra de el´ıpticas gigantes, compactas y enanas ni con la dispersio´n de velocida-
des central, ni con el gradiente de esta, ni con la edad medida en las regiones
centrales de las galaxias.
Cap´ıtulo 7
Conclusiones
En este trabajo se ha llevado a cabo un ana´lisis espectrosco´pico de una muestra
de galaxias el´ıpticas enanas pertenecientes al cu´mulo de Virgo. Se han estudiado sus
propiedades cinema´ticas y sus poblaciones estelares compara´ndolas con las de las
el´ıpticas gigantes.
La muestra de galaxias el´ıpticas analizadas esta´ compuesta por 42 el´ıpticas
enanas que son el objetivo principal de estudio, 8 gigantes que han servido de refe-
rencia y una submuestra de 7 el´ıpticas compactas. Para todas ellas se han estudiado
los espectros correspondientes a sus regiones centrales y para una fraccio´n (7 enanas,
7 compactas y 4 gigantes) tambie´n se ha podido extender el estudio a lo largo del
radio para analizar sus gradientes.
En los espectros se han medido algunos para´metros directamente como la ve-
locidad radial y dispersio´n de velocidades, o la intensidad de l´ıneas caracter´ısticas
de absorcio´n, que a su vez han permitido obtener otros pa´rametros de las pobla-
ciones estelares, como la edad y la metalicidad, de cuyo ana´lisis se han extra´ıdo las
siguientes conclusiones:
Del ana´lisis de la cinema´tica de las poblaciones estelares de las 7 el´ıpticas
enanas de la muestra se deduce que, a diferencia de lo considerado hasta la
fecha, no todas las dEs esta´n soportadas por la anisotrop´ıa en la distribucio´n de
velocidades. Una fraccio´n importante (5) de ellas presentan altas velocidades
de rotacio´n, compatibles con las predicciones para sistemas soportados por
rotacio´n.
Al comparar la variacio´n de los ı´ndices con la dispersio´n de velocidades (am-
bos medidos en las regiones centrales de las galaxias), para la mayor´ıa de los
ı´ndices el comportamiento de las el´ıpticas enanas es similar a la relacio´n que se
encuentra para las gigantes extendida hacia menores valores de la dispersio´n
de velocidades. Sin embargo, de forma generalizada para todos los ı´ndices,
la muestra de enanas presentan una mayor dispersio´n frente a la pendiente
ajustada, que no esta´ justificada por los errores en las medidas. Para los ı´ndi-
ces CN1 y CN2 se encuentran offsets relativamente significativos al comparar
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las el´ıpticas enanas con la muestra de gigantes de Trager (1998), pero las di-
ferencias en sus pendientes no son significativas. Tan so´lo para los ı´ndices de
magnesio (Mgb, Mg1 y Mg2) se encuentran diferencias realmente significativas,
tanto para los offsets medidos como en las pendientes ajustadas. Es de resaltar
tambie´n la gran similitud del comportamiento de los ı´ndices de hierro entre
los distintos tipos de galaxias el´ıpticas, sobre todo en los que son combinacio´n
de varios de ellos (Fe2, Fe3).
Las el´ıpticas compactas siguen aparentemente las mismas relaciones que las
gigantes. Sin embargo hay algunas diferencias como las que presentan los ı´ndi-
ces CN1, CN2 y G4300, que para la dispersio´n de velocidades medidas en sus
regiones centrales, son significativamente superiores a los esperados a partir
de la relacio´n I–σ0 deducida de las gigantes.
Cuando se representan en los diagramas ı´ndice–´ındice, las el´ıpticas enanas
ocupan zonas y muestran tendencias claramente diferenciadas de las gigan-
tes. Aunque depende del par de ı´ndices utilizados, frecuentemente las enanas
ma´s brillantes suelen localizarse entre las gigantes y la zona ocupada por los
cu´mulos globulares pero, al ampliar la muestra de enanas hacia magnitudes
menores, estas son ma´s coincidentes con los cu´mulos globulares. Sin embargo
hay una diferencia muy significativa en los ı´ndices de la serie de Balmer, para
los que los cu´mulos se limitan a valores pequen˜os y, sin embargo, las enanas
muestran un amplio rango de valores, indicando una alta dispersio´n en las
edades.
A diferencia de las gigantes, las el´ıpicas enanas ocupan zonas ma´s parecidas
en las predicciones de los modelos de s´ıntesis de poblaciones cuando se uti-
lizan distintos indicadores meta´licos. Como en la elaboracio´n de los modelos
utilizados en este trabajo se han utilizado las estrellas de la vecindad solar sin
considerar posibles sobreabundancias de algunos elementos, se concluye que
las abundancias relativas en las poblaciones estelares de las el´ıpticas enanas
son ma´s parecidas a las de la vecindad solar que en el caso de las gigantes.
Como consecuencia del punto anterior, tambie´n las edades y metalicidades
obtenidas a partir de distintos ı´ndices muestran menos diferencias para las
enanas que para las gigantes.
En promedio, las el´ıpticas enanas son significativamente ma´s jo´venes y menos
meta´licas que las gigantes, independientemente de los ı´ndices utilizados. Las
dispersiones respecto de la edad y metalicidad media, para las enanas, son
claramente mayores de las que se esperar´ıan a partir de los errores en las
medidas.
La relacio´n edad–metalicidad existente para las el´ıpticas gigantes no esta´ tan
definida para las enanas, pues estas tienen una mayor dispersio´n en metali-
cidad. Sin embargo, s´ı muestran una misma tendencia al tener metalicidades
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menores las el´ıpticas enanas con poblaciones estelares ma´s jo´venes. Adema´s
las pendientes de las rectas ajustadas a la edad y metalicidad obtenidas con
distintos ı´ndices son mayores.
Al representar las edades y metalicidades frente a la dispersio´n de velocidades,
o la magnitud absoluta, las el´ıpticas enanas no se limitan a la extrapolacio´n
hacia valores menores, de σ o MB, de las tendencias que se encuentran pa-
ra las gigantes. En particular, muestran metalicidades menores que dicha e
trapolacio´n y una gran dispersio´n en las edades. Sin embargo cuando se re-
presentan simulta´neamente edad, metalicidad y dispersio´n de velocidades, las
enanas coinciden en el plano determinado por la posicio´n de las gigantes en el
espacio definido por estos tres para´metros. Tan solo son las el´ıpticas enanas
con mayores errores en las medidas de los ı´ndices, y por tanto de la edad y la
metalicidad, las que se desv´ıan significativamente de este plano.
El rango de gradientes de ı´ndices que presentan tanto las el´ıpticas enanas
como las compactas es ma´s amplio de lo esperado simplemente a partir de los
errores en las medidas. Adema´s, para las el´ıpticas enanas, no hay diferencias
significativas entre la dispersio´n de los gradientes obtenidos para los distintos
ı´ndices.
Los gradientes medios de Mg2 y Mg1 son significativamente ma´s planos en las
el´ıpticas enanas (-0.0223 y 0.0038) que en las gigantes (-0.0514 y -0.0224). Las
compactas tambie´n muestran gradientes ma´s planos en estos ı´ndices, pero con
una menor significacio´n.
Los gradientes de ı´ndices de Fe (Fe5015, Fe5270, Fe5335 y 〈Fe〉), Hβ y Mgb
no presentan diferencias significativas entre los 3 tipos de galaxias el´ıpticas.
Las probabilidades de correlacio´n entre los gradientes de ı´ndices y los valores en
las regiones centrales de las galaxias el´ıpticas, en el sentido de gradientes ma´s
negativos para mayores valores centrales, aumentan al incluir las 7 enanas de la
muestra. Si bien, tan solo para Mg2 esta correlacio´n es realmente significativa.
No se encuentra correlacio´n entre los gradientes de ı´ndices y la dispersio´n
de velocidades en el centro de las galaxias el´ıpticas. Tan solo se aprecia una
tendencia para el Mg2, en el sentido de mayores gradientes en las galaxias de
mayor masa. Pero tambie´n puede tratarse de un comportamiento bimodal.
Al interpretar los gradientes de ı´ndices como gradientes en edad y metalicidad,
mediante los modelos de s´ıntesis de poblaciones, se encuentra que de forma
general las el´ıpticas enanas tienen poblaciones estelares algo ma´s jo´venes y
claramente ma´s meta´licas en las regiones centrales (de forma ma´s clara cuando
se obtienen estos para´metros con el ı´ndice 〈Fe〉 que con Mg2). Las compactas
muestran un comportamiento similar, pero con una mayor dispersio´n.
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De las siete enanas, los gradientes de ı´ndices en cinco de ellas son compatibles
con deberse exclusivamente a variaciones en metalicidad, pero en las otras
dos, los gradientes de edad son claramente significativos. Entre las compactas
tambie´n hay claros ejemplos de gradientes de edad.
Comparando los gradientes promedio de Mg2 y 〈Fe〉 para las el´ıpticas enanas,
aunque considerando que su magnitud es menor que los detectados en las
gigantes y que la muestra es pequen˜a, se aprecia un aumento de la razo´n de
abundancias [Mg/Fe] con el radio. Estos gradientes positivos de [Mg/Fe] son
au´n ma´s pronunciados en promedio para las compactas. Hay que indicar que
este comportamiento de las abundancias relativas de Mg y Fe es el opuesto
que el que se encuentra para las el´ıpticas gigantes.
No se ha encontrado correlacio´n entre los gradientes de metalicidad de la mues-
tra de el´ıpticas gigantes, compactas y enanas ni con la dispersio´n de velocida-
des central, ni con el gradiente de esta, ni con la edad medida en las regiones
centrales de las galaxias.
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Ape´ndice A
Velocidad radial y dispersio´n de
velocidades centrales
En este ape´ndice se muestran los ajustes entre los espectros centrales de las
galaxias y los modelos creados a partir de la combinacio´n o´ptima de los espectros
estelares. Estos han sido desplazados con la velocidad radial y ensanchados con la
dispersio´n de velocidades obtenidas con movel (ver seccio´n 4). En cada gra´fica, el
panel inferior muestra el ajuste y el superior sus residuos.
Hay una gra´fica por cada una de las entradas de la tabla 3.2 en la que se dan las
velocidades medidas. Como se aprecia en la tabla, hay algunas galaxias observadas
en distintas campan˜as. Los rangos espectrales son los indicados en la tabla 2.1 para
cada una de ellas, pero teniendo en cuenta que se ha suprimido regiones, de taman˜o
variable, en ambos extremos del espectro, como paso necesario para conseguir las
mejores medidas posibles al utilizar el programa movel. El nu´mero entre pare´ntesis
al lado del nombre de cada galaxia indica la campan˜a en la que fue observada.
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200 Ape´ndice A
NGC2694 (4b) NGC2694 (4r)
NGC3641 (4b) NGC3641 (4r)
NGC3605 (3) NG4415 (1)
Velocidad radial y dispersio´n de velocidades centrales 201
NGC4374 (5) NGC4387 (5)
NGC4374 (6) NGC4387 (6)
NGC4406 (5) NGC4406 (6)
202 Ape´ndice A
NGC4431 (1) NGC4435 (6)
NGC4436 (5) NGC4435 (5)
NGC4464 (4b) NGC4464 (4r)
Velocidad radial y dispersio´n de velocidades centrales 203
NGC4467 (4b) NGC4467 (4r)
NGC4486B (4b) NGC4486B (4r)
NGC4489 (1) NGC4515 (3)
204 Ape´ndice A
NGC5846 (1) NGC5846A (1)
NGC5846A (4b) NGC5846A (4r)
IC767 (4b) IC767 (4r)
Velocidad radial y dispersio´n de velocidades centrales 205
IC767 (1) IC794 (1)
IC3303 (5) IC794 (5)
IC3303 (6) IC3331 (5)
206 Ape´ndice A
IC3363 (5) IC3393 (1)
IC3443 (5) IC3457 (5)
IC3475 (5) IC3492 (5)
Velocidad radial y dispersio´n de velocidades centrales 207
UGC7436 (1) VCC753 (5)
VCC765 (5) VCC823 (5)
VCC815 (6) VCC844 (6)
208 Ape´ndice A
VCC833 (5) VCC846 (5)
VCC833 (6) VCC846 (6)
VCC854 (5) VCC854 (6)
Velocidad radial y dispersio´n de velocidades centrales 209
VCC871 (5) VCC872 (5)
VCC871 (6) VCC872 (6)
VCC882 (5) VCC882 (4r)
210 Ape´ndice A
VCC916 (5) VCC1035 (5)
VCC916 (6) VCC1040 (6)
VCC1148 (4b) VCC1148 (4r)
Velocidad radial y dispersio´n de velocidades centrales 211
VCC1389 (5) VCC1414 (5)
VCC1491 (5) VCC1539 (5)
VCC1627 (4b) VCC1627 (4r)
212 Ape´ndice A
Ape´ndice B
Gradientes de velocidad radial y
dispersio´n de velocidades
Este ape´ndice contiene las velocidades radiales y dispersio´n de velocidades
medidas a lo largo del radio para las 18 galaxias en las que se pudieron medir estos
gradientes. Para cada galaxia se muestra una gra´fica con la velocidad rotacional o
diferencia entre la velocidad radial medida en un punto y la medida en el centro,
frente a su distancia en segundos de arco. Los c´ırculos y los cuadrados indican
cada lado de la galaxia. De la misma forma, el panel superior de cada gra´fica,
muestra las dispersiones de velocidades medidas a las mismas distancias radiales.
Los a´ngulos de posicio´n a los que corresponden estos valores se encuentran en la
tabla 3.3. Igualmente, para cada galaxia hay una tabla donde se dan los valores del
para´metro de intensidad de las l´ıneas (γ), la velocidad radial (vo) y la dispersio´n de
velocidades (σo), con sus respectivos errores, medidos a la distancia del centro que
se indica en la primera columna. En la u´ltima columna se dan los valores obtenidos
al ajustar a un polino´mio de bajo orden, las dispersiones de velocidades medidas.
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214 Ape´ndice B
Gradientes de velocidad radial y dispersio´n de velocidades 215
NGC 2694
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.885 ± 0.014 5052.7 ± 3.0 141.4 ± 3.2 141.4
0.8 0.894 ± 0.015 5061.7 ± 2.8 140.8 ± 4.0 143.5
-0.8 0.920 ± 0.013 5035.0 ± 2.9 146.0 ± 3.9 143.5
1.6 0.875 ± 0.016 5085.1 ± 3.9 136.7 ± 5.1 135.5
-1.6 0.935 ± 0.023 5018.0 ± 3.2 135.1 ± 6.0 135.5
2.3 0.863 ± 0.027 5104.3 ± 6.8 124.6 ± 8.9 125.5
-2.3 0.871 ± 0.022 5006.8 ± 4.2 122.3 ± 5.9 125.5
3.1 0.778 ± 0.044 5130.4 ± 9.0 113.1 ± 20.6 115.4
-3.1 0.840 ± 0.019 5002.3 ± 6.3 125.3 ± 7.6 115.4
3.9 0.731 ± 0.055 5138.6 ± 14.0 94.2 ± 27.4 105.7
-3.9 0.736 ± 0.032 4987.8 ± 7.7 88.3 ± 13.0 105.7
5.1 0.772 ± 0.051 5116.4 ± 13.0 105.4 ± 18.1 91.9
-5.1 0.746 ± 0.045 4974.4 ± 8.0 83.1 ± 25.2 91.9
NGC 3605
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 1.026 ± 0.010 616.1 ± 1.0 86.5 ± 1.3 86.5
0.9 1.005 ± 0.009 599.0 ± 1.2 83.3 ± 1.4 84.7
-0.9 0.999 ± 0.008 629.4 ± 1.1 85.9 ± 1.5 84.7
1.8 0.980 ± 0.011 585.9 ± 1.3 83.4 ± 2.0 83.8
-1.8 0.969 ± 0.009 641.5 ± 1.6 85.0 ± 2.0 83.8
2.7 0.942 ± 0.017 583.2 ± 1.6 81.0 ± 2.2 81.9
-2.7 0.920 ± 0.016 647.4 ± 2.2 81.1 ± 2.9 81.9
3.6 0.906 ± 0.018 580.2 ± 2.5 83.7 ± 3.1 79.6
-3.6 0.900 ± 0.019 646.3 ± 2.2 82.4 ± 3.4 79.6
4.5 0.898 ± 0.026 578.3 ± 2.9 80.4 ± 5.5 77.0
-4.5 0.889 ± 0.020 648.3 ± 2.8 73.3 ± 3.4 77.0
5.4 0.861 ± 0.025 575.0 ± 3.1 71.4 ± 4.2 74.4
-5.4 0.914 ± 0.028 648.9 ± 3.2 77.5 ± 6.1 74.4
6.3 0.862 ± 0.024 574.5 ± 3.3 66.9 ± 5.2 71.8
-6.3 0.939 ± 0.027 656.0 ± 3.4 79.8 ± 6.3 71.8
7.2 0.901 ± 0.035 568.9 ± 3.5 65.2 ± 6.2 69.3
-7.2 0.882 ± 0.026 658.4 ± 4.1 68.2 ± 4.8 69.3
8.6 0.887 ± 0.023 565.4 ± 3.2 64.1 ± 4.3 65.5
-8.6 0.858 ± 0.026 661.8 ± 3.3 58.7 ± 6.0 65.5
10.3 0.864 ± 0.034 561.2 ± 3.7 62.3 ± 6.6 60.7
-10.3 0.887 ± 0.028 667.4 ± 4.6 68.0 ± 5.6 60.7
12.6 0.874 ± 0.032 560.3 ± 3.3 54.0 ± 7.9 54.9
-12.6 0.865 ± 0.032 668.9 ± 3.7 56.9 ± 8.4 54.9
16.2 0.893 ± 0.039 554.2 ± 4.3 52.6 ± 10.7 46.2
-16.2 0.831 ± 0.031 677.6 ± 3.2 39.5 ± 7.6 46.2
23.8 0.878 ± 0.035 551.3 ± 5.0 29.0 ± 6.1 29.9
-23.8 0.880 ± 0.068 673.9 ± 8.1 54.7 ± 19.3 29.9
216 Ape´ndice B
Gradientes de velocidad radial y dispersio´n de velocidades 217
NGC 3641
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.897 ± 0.011 1755.2 ± 2.6 184.1 ± 3.5 184.2
0.8 0.871 ± 0.012 1727.7 ± 3.7 175.4 ± 4.1 175.7
-0.8 0.872 ± 0.011 1782.5 ± 3.0 176.9 ± 5.0 175.7
1.6 0.809 ± 0.016 1705.7 ± 4.5 162.4 ± 5.2 159.8
-1.6 0.839 ± 0.016 1807.4 ± 3.0 157.3 ± 5.5 159.8
2.3 0.820 ± 0.020 1677.5 ± 5.3 157.3 ± 10.7 146.9
-2.3 0.801 ± 0.020 1824.0 ± 4.1 141.4 ± 7.7 146.9
3.1 0.773 ± 0.026 1691.4 ± 7.2 130.4 ± 10.3 136.1
-3.1 0.777 ± 0.028 1826.9 ± 6.5 132.4 ± 11.6 136.1
3.9 0.778 ± 0.046 1699.6 ± 10.1 145.2 ± 24.0 126.9
-3.9 0.741 ± 0.057 1817.5 ± 15.8 128.5 ± 27.3 126.9
4.7 0.686 ± 0.064 1700.4 ± 12.3 90.8 ± 31.7 118.7
-4.7 0.728 ± 0.067 1811.1 ± 13.1 111.6 ± 37.8 118.7
6.2 0.653 ± 0.050 1729.4 ± 13.7 131.3 ± 24.9 104.7
-6.2 0.640 ± 0.044 1784.5 ± 10.3 105.0 ± 16.4 104.7
NGC 4415
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.816 ± 0.027 926.7 ± 2.7 37.2 ± 8.4 37.5
1.3 0.798 ± 0.029 920.1 ± 3.8 42.7 ± 9.6 43.6
-1.3 0.793 ± 0.035 932.4 ± 4.1 44.1 ± 11.6 43.6
2.6 0.788 ± 0.037 914.2 ± 3.9 42.2 ± 13.2 43.2
-2.6 0.763 ± 0.033 931.4 ± 5.6 52.5 ± 12.9 43.2
4.0 0.751 ± 0.039 915.1 ± 5.4 35.5 ± 15.6 41.9
-4.0 0.737 ± 0.034 933.9 ± 5.7 41.6 ± 8.9 41.9
5.9 0.735 ± 0.034 918.4 ± 5.0 41.8 ± 11.6 39.8
-5.9 0.729 ± 0.030 949.4 ± 4.3 38.7 ± 11.6 39.8
9.2 0.693 ± 0.026 904.5 ± 4.6 31.1 ± 12.0 36.6
-9.2 0.640 ± 0.039 947.3 ± 6.5 35.4 ± 21.9 36.6
18.5 0.642 ± 0.025 904.9 ± 4.2 32.4 ± 10.1 29.7
-18.5 0.597 ± 0.030 942.3 ± 7.1 28.6 ± 15.2 29.7
218 Ape´ndice B
Gradientes de velocidad radial y dispersio´n de velocidades 219
NGC 4431
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.769 ± 0.027 943.7 ± 2.9 43.4 ± 10.1 43.5
1.3 0.763 ± 0.029 944.8 ± 4.2 36.4 ± 9.0 43.0
-1.3 0.774 ± 0.026 941.4 ± 3.6 45.2 ± 10.6 43.0
2.6 0.752 ± 0.038 944.4 ± 5.4 45.1 ± 12.0 46.7
-2.6 0.803 ± 0.043 936.6 ± 5.2 66.4 ± 16.7 46.7
4.0 0.772 ± 0.042 950.4 ± 4.9 46.1 ± 12.7 50.1
-4.0 0.791 ± 0.029 928.0 ± 5.0 59.8 ± 9.4 50.1
5.3 0.753 ± 0.041 952.7 ± 6.4 57.1 ± 14.3 53.1
-5.3 0.777 ± 0.037 926.2 ± 7.4 53.9 ± 10.7 53.1
7.3 0.792 ± 0.028 952.3 ± 4.9 59.4 ± 8.1 56.9
-7.3 0.769 ± 0.037 929.0 ± 4.6 51.8 ± 12.8 56.9
9.9 0.719 ± 0.040 961.7 ± 5.2 43.1 ± 13.5 61.2
-9.9 0.740 ± 0.040 931.7 ± 7.5 70.9 ± 10.5 61.2
13.2 0.724 ± 0.034 963.4 ± 4.7 39.0 ± 10.5 65.6
-13.2 0.761 ± 0.042 908.2 ± 7.2 64.4 ± 15.4 65.6
22.4 0.744 ± 0.037 991.1 ± 6.0 81.3 ± 14.0 75.0
-22.4 0.708 ± 0.034 908.9 ± 6.5 83.1 ± 8.5 75.0
NGC 4464
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.981 ± 0.009 1248.0 ± 1.7 135.8 ± 1.8 135.7
0.8 1.001 ± 0.009 1222.2 ± 1.8 133.9 ± 2.7 132.6
-0.8 0.988 ± 0.009 1266.9 ± 2.1 130.5 ± 2.6 132.6
1.6 0.953 ± 0.015 1205.1 ± 1.7 111.3 ± 3.6 122.7
-1.6 1.013 ± 0.014 1278.9 ± 2.4 137.4 ± 3.7 122.7
2.3 0.916 ± 0.018 1204.4 ± 3.1 107.2 ± 5.8 114.3
-2.3 1.014 ± 0.016 1285.4 ± 2.3 119.4 ± 4.4 114.3
3.1 0.954 ± 0.028 1204.9 ± 3.5 99.4 ± 9.3 107.2
-3.1 0.973 ± 0.021 1291.8 ± 2.7 103.4 ± 7.5 107.2
3.9 0.957 ± 0.029 1207.5 ± 3.0 100.4 ± 8.9 101.0
-3.9 0.948 ± 0.024 1282.6 ± 4.7 104.1 ± 8.0 101.0
4.7 0.890 ± 0.032 1213.8 ± 6.5 87.1 ± 11.8 95.5
-4.7 0.894 ± 0.025 1286.8 ± 4.0 86.9 ± 7.6 95.5
5.5 0.874 ± 0.042 1209.8 ± 6.3 91.9 ± 16.0 90.6
-5.5 0.961 ± 0.039 1273.8 ± 5.4 106.0 ± 13.0 90.6
6.2 0.874 ± 0.049 1209.1 ± 8.3 98.0 ± 15.6 86.1
-6.2 0.921 ± 0.049 1285.0 ± 8.1 96.6 ± 13.6 86.1
7.4 0.945 ± 0.063 1235.4 ± 7.6 98.7 ± 19.6 80.0
-7.4 0.986 ± 0.042 1281.5 ± 6.7 100.2 ± 15.8 80.0
9.4 0.821 ± 0.051 1225.8 ± 7.0 61.5 ± 29.5 71.1
-9.4 0.837 ± 0.033 1286.0 ± 5.8 48.2 ± 13.8 71.1
220 Ape´ndice B
Gradientes de velocidad radial y dispersio´n de velocidades 221
NGC 4467
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.849 ± 0.012 1383.1 ± 2.3 45.0 ± 3.7 45.0
0.8 0.872 ± 0.013 1389.8 ± 2.0 49.3 ± 4.6 45.9
-0.8 0.863 ± 0.014 1381.4 ± 2.0 43.1 ± 4.0 45.9
1.6 0.895 ± 0.020 1390.1 ± 2.4 52.6 ± 8.0 46.4
-1.6 0.877 ± 0.019 1379.9 ± 2.4 44.3 ± 7.3 46.4
2.3 0.853 ± 0.030 1387.8 ± 4.0 45.2 ± 11.5 55.0
-2.3 0.859 ± 0.026 1375.5 ± 3.8 45.3 ± 14.0 55.0
3.1 0.939 ± 0.036 1402.0 ± 6.8 68.5 ± 11.5 59.2
-3.1 0.883 ± 0.042 1375.8 ± 5.4 68.7 ± 18.6 59.2
4.3 0.730 ± 0.045 1388.7 ± 8.2 43.0 ± 35.3 54.8
-4.3 0.801 ± 0.056 1372.4 ± 7.3 46.6 ± 24.4 54.8
NGC 4486B
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.923 ± 0.006 1535.6 ± 2.3 206.6 ± 2.0 206.6
0.8 0.923 ± 0.008 1557.0 ± 2.8 209.5 ± 2.8 205.7
-0.8 0.918 ± 0.009 1520.9 ± 2.4 201.7 ± 2.8 205.7
1.6 0.889 ± 0.011 1574.1 ± 2.0 185.0 ± 2.9 184.8
-1.6 0.917 ± 0.011 1503.8 ± 2.8 185.6 ± 3.8 184.8
2.3 0.844 ± 0.014 1578.1 ± 2.8 157.4 ± 3.5 162.6
-2.3 0.868 ± 0.012 1509.4 ± 2.9 170.5 ± 4.2 162.6
3.1 0.829 ± 0.021 1576.0 ± 4.4 143.8 ± 7.9 144.9
-3.1 0.807 ± 0.020 1502.8 ± 3.1 141.4 ± 5.9 144.9
3.9 0.797 ± 0.029 1584.9 ± 5.3 122.6 ± 9.5 131.8
-3.9 0.789 ± 0.027 1505.0 ± 6.7 127.4 ± 11.6 131.8
4.7 0.809 ± 0.048 1582.4 ± 9.3 134.9 ± 22.3 122.7
-4.7 0.853 ± 0.039 1513.2 ± 7.4 154.5 ± 13.9 122.7
5.5 0.773 ± 0.061 1589.3 ± 11.5 119.8 ± 30.2 116.9
-5.5 0.866 ± 0.049 1509.1 ± 8.4 141.3 ± 24.2 116.9
7.0 0.736 ± 0.045 1570.0 ± 8.9 96.7 ± 17.2 112.7
-7.0 0.789 ± 0.054 1507.8 ± 9.3 110.5 ± 30.2 112.7
222 Ape´ndice B
Gradientes de velocidad radial y dispersio´n de velocidades 223
NGC 4489
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.906 ± 0.010 972.9 ± 0.9 49.3 ± 1.8 49.3
1.3 0.909 ± 0.012 969.5 ± 1.9 54.0 ± 3.0 50.4
-1.3 0.876 ± 0.012 972.3 ± 1.5 47.8 ± 2.7 50.4
2.6 0.822 ± 0.022 965.8 ± 2.6 55.5 ± 6.3 53.2
-2.6 0.841 ± 0.024 967.7 ± 2.9 49.9 ± 5.6 53.2
4.0 0.764 ± 0.026 970.2 ± 4.6 52.4 ± 7.9 53.6
-4.0 0.783 ± 0.033 964.1 ± 4.5 54.4 ± 7.7 53.6
5.3 0.724 ± 0.031 973.2 ± 4.8 47.7 ± 10.8 52.7
-5.3 0.734 ± 0.031 958.0 ± 4.8 50.3 ± 8.7 52.7
6.6 0.724 ± 0.041 975.9 ± 6.7 64.1 ± 12.6 51.2
-6.6 0.732 ± 0.040 954.3 ± 5.1 45.6 ± 12.1 51.2
8.6 0.706 ± 0.043 976.5 ± 6.1 67.4 ± 13.0 48.3
-8.6 0.708 ± 0.032 955.5 ± 5.5 55.2 ± 10.9 48.3
11.9 0.675 ± 0.036 995.1 ± 6.7 51.0 ± 18.1 42.9
-11.9 0.595 ± 0.025 946.7 ± 5.2 22.8 ± 10.9 42.9
18.5 0.645 ± 0.028 980.8 ± 4.0 37.4 ± 10.4 31.4
-18.5 0.668 ± 0.030 928.9 ± 5.1 23.7 ± 15.4 31.4
NGC 4515
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.926 ± 0.012 921.2 ± 1.3 77.6 ± 2.4 77.1
0.9 0.928 ± 0.010 921.4 ± 1.1 75.1 ± 1.3 75.1
-0.9 0.904 ± 0.011 920.4 ± 1.4 79.8 ± 2.3 82.4
1.8 0.917 ± 0.008 919.8 ± 1.7 77.2 ± 1.5 77.1
-1.8 0.904 ± 0.013 923.5 ± 2.6 87.2 ± 2.1 84.7
2.7 0.930 ± 0.010 920.7 ± 1.5 83.2 ± 1.9 82.4
-2.7 0.846 ± 0.024 932.4 ± 2.8 82.0 ± 4.6 85.4
3.6 0.881 ± 0.013 917.2 ± 1.7 83.0 ± 2.0 84.7
-3.6 0.838 ± 0.025 939.1 ± 3.3 83.3 ± 5.2 85.3
4.5 0.866 ± 0.022 910.9 ± 2.5 88.2 ± 4.3 85.4
-4.5 0.824 ± 0.033 939.5 ± 4.3 86.7 ± 8.8 84.6
5.4 0.822 ± 0.030 907.1 ± 3.6 84.5 ± 7.1 85.3
-5.8 0.822 ± 0.027 941.0 ± 4.5 85.1 ± 5.3 82.9
6.3 0.812 ± 0.035 904.8 ± 5.2 78.8 ± 10.6 84.6
7.6 0.809 ± 0.027 904.2 ± 3.9 80.9 ± 6.2 82.9
-8.1 0.768 ± 0.036 938.9 ± 6.4 90.6 ± 10.2 79.3
9.9 0.779 ± 0.038 908.3 ± 6.7 84.7 ± 9.2 79.3
-13.9 0.634 ± 0.061 936.8 ± 8.8 80.8 ± 25.4 68.1
15.8 0.638 ± 0.034 924.8 ± 7.5 56.8 ± 10.3 68.1
224 Ape´ndice B
Gradientes de velocidad radial y dispersio´n de velocidades 225
NGC 5846A
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.735 ± 0.012 2238.6 ± 2.8 194.2 ± 4.2 194.3
1.3 0.731 ± 0.015 2192.3 ± 3.4 184.4 ± 5.0 179.6
-1.3 0.709 ± 0.013 2281.7 ± 3.4 174.7 ± 5.5 179.6
2.6 0.674 ± 0.022 2176.0 ± 5.8 143.6 ± 7.7 143.1
-2.6 0.651 ± 0.024 2305.0 ± 5.7 137.7 ± 8.8 143.1
4.0 0.601 ± 0.032 2177.5 ± 6.5 116.8 ± 10.8 112.7
-4.0 0.590 ± 0.046 2301.9 ± 8.2 108.2 ± 35.7 112.7
NGC 5846A
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.871 ± 0.026 2196.3 ± 6.9 194.5 ± 10.4 194.5
0.8 0.874 ± 0.025 2165.9 ± 7.9 197.0 ± 10.3 188.4
-0.8 0.814 ± 0.023 2242.0 ± 6.3 182.2 ± 8.6 188.4
1.6 0.840 ± 0.031 2136.8 ± 6.7 163.2 ± 14.2 160.3
-1.6 0.764 ± 0.032 2266.8 ± 7.2 159.1 ± 14.2 160.3
2.3 0.816 ± 0.042 2129.7 ± 10.2 147.1 ± 12.3 143.9
-2.3 0.770 ± 0.032 2277.0 ± 8.6 137.3 ± 14.8 143.9
3.5 0.747 ± 0.036 2110.5 ± 10.9 140.0 ± 17.5 130.9
-3.5 0.721 ± 0.040 2288.0 ± 8.4 120.4 ± 19.7 130.9
226 Ape´ndice B
Gradientes de velocidad radial y dispersio´n de velocidades 227
IC 767
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.665 ± 0.012 1896.9 ± 1.6 28.5 ± 4.6 28.5
1.3 0.655 ± 0.018 1895.8 ± 2.3 32.1 ± 5.2 31.4
-1.3 0.655 ± 0.014 1895.3 ± 2.4 30.6 ± 5.9 31.4
2.6 0.613 ± 0.025 1898.8 ± 2.9 33.5 ± 10.0 33.9
-2.6 0.625 ± 0.020 1895.0 ± 4.3 33.9 ± 7.7 33.9
4.0 0.577 ± 0.039 1899.8 ± 6.2 36.5 ± 19.4 35.8
-4.0 0.573 ± 0.033 1901.8 ± 6.8 37.8 ± 20.3 35.8
5.3 0.559 ± 0.039 1902.1 ± 6.9 33.7 ± 14.7 37.2
-5.3 0.555 ± 0.051 1893.4 ± 9.6 45.6 ± 26.2 37.2
7.9 0.501 ± 0.038 1891.7 ± 10.4 27.7 ± 29.3 39.4
-7.9 0.568 ± 0.028 1896.1 ± 6.0 41.8 ± 12.8 39.4
IC 794
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.826 ± 0.022 1938.8 ± 3.3 37.6 ± 6.7 37.7
1.3 0.832 ± 0.030 1938.0 ± 3.5 41.5 ± 7.5 38.5
-1.3 0.822 ± 0.033 1933.0 ± 3.3 37.2 ± 8.2 38.5
2.6 0.856 ± 0.026 1944.4 ± 4.8 39.0 ± 8.8 45.0
-2.6 0.794 ± 0.037 1934.7 ± 4.9 44.7 ± 10.0 45.0
4.6 0.806 ± 0.030 1940.3 ± 5.8 52.0 ± 7.7 47.9
-4.6 0.868 ± 0.031 1939.0 ± 4.9 47.6 ± 8.7 47.9
9.2 0.772 ± 0.024 1940.9 ± 4.3 36.6 ± 10.9 43.8
-9.2 0.829 ± 0.025 1938.8 ± 3.9 45.7 ± 6.5 43.8
228 Ape´ndice B
Gradientes de velocidad radial y dispersio´n de velocidades 229
IC 3393
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.770 ± 0.032 489.5 ± 9.5 9.5 ± 18.7 9.6
1.3 0.811 ± 0.045 475.8 ± 5.3 38.6 ± 17.1 32.0
-1.3 0.819 ± 0.042 488.2 ± 3.7 28.2 ± 14.4 32.0
2.6 0.792 ± 0.048 471.9 ± 7.0 23.9 ± 19.1 26.1
-2.6 0.760 ± 0.046 506.5 ± 14.9 23.6 ± 27.2 26.1
4.6 0.722 ± 0.031 485.5 ± 12.6 25.8 ± 26.5 23.7
-4.6 0.746 ± 0.040 492.1 ± 5.3 26.0 ± 20.4 23.7
7.9 0.748 ± 0.036 469.3 ± 4.4 32.9 ± 15.9 29.7
-7.9 0.617 ± 0.030 502.0 ± 7.3 23.3 ± 20.5 29.7
UGC 7436
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.730 ± 0.034 998.4 ± 4.0 28.0 ± 10.5 27.6
1.3 0.784 ± 0.035 1002.9 ± 5.1 38.3 ± 8.7 31.9
-1.3 0.700 ± 0.031 997.8 ± 4.8 27.0 ± 7.3 31.9
2.6 0.742 ± 0.034 1004.3 ± 4.5 25.5 ± 12.5 30.8
-2.6 0.679 ± 0.035 994.0 ± 5.5 20.9 ± 17.5 30.8
4.6 0.683 ± 0.027 1003.5 ± 4.5 27.6 ± 11.2 30.8
-4.6 0.674 ± 0.030 988.7 ± 4.9 39.4 ± 6.5 30.8
7.9 0.651 ± 0.032 1008.9 ± 7.1 18.1 ± 7.7 32.9
-7.9 0.679 ± 0.030 987.6 ± 6.1 46.6 ± 11.3 32.9
15.8 0.608 ± 0.029 1023.1 ± 5.5 47.4 ± 8.2 40.6
-15.8 0.666 ± 0.028 985.4 ± 3.9 34.2 ± 9.6 40.6
230 Ape´ndice B
Gradientes de velocidad radial y dispersio´n de velocidades 231
VCC 1148
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.853 ± 0.017 1423.0 ± 3.0 29.3 ± 7.1 29.3
0.8 0.866 ± 0.028 1415.8 ± 2.9 32.8 ± 11.8 26.3
-0.8 0.867 ± 0.023 1428.5 ± 3.2 24.5 ± 6.2 26.3
1.6 0.868 ± 0.028 1415.5 ± 4.6 50.0 ± 10.5 40.5
-1.6 0.890 ± 0.030 1426.9 ± 5.3 31.5 ± 10.2 40.5
3.1 0.898 ± 0.027 1411.8 ± 6.3 41.5 ± 11.4 38.2
-3.1 0.933 ± 0.027 1412.6 ± 5.7 34.8 ± 11.7 38.2
VCC 1627
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.998 ± 0.014 292.5 ± 1.9 39.0 ± 4.1 39.0
0.8 1.021 ± 0.020 294.1 ± 2.6 44.1 ± 4.5 40.8
-0.8 0.980 ± 0.015 292.3 ± 2.6 34.8 ± 6.0 40.8
1.6 0.962 ± 0.024 296.0 ± 4.2 41.3 ± 10.9 39.5
-1.6 0.961 ± 0.028 300.3 ± 4.1 35.2 ± 27.8 39.5
2.3 0.861 ± 0.048 298.5 ± 6.3 36.0 ± 23.3 38.0
-2.3 0.959 ± 0.052 290.7 ± 7.9 36.6 ± 29.6 38.0
4.3 0.861 ± 0.048 298.5 ± 6.3 36.0 ± 23.3 38.0
-4.3 0.959 ± 0.052 290.7 ± 7.9 36.6 ± 29.6 38.0
232 Ape´ndice B
Gradientes de velocidad radial y dispersio´n de velocidades 233
NGC 5846 (2)
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.772 ± 0.014 1715.3 ± 5.3 239.3 ± 5.3 239.2
1.3 0.774 ± 0.015 1716.5 ± 4.0 237.1 ± 5.8 238.3
-1.3 0.768 ± 0.014 1716.4 ± 4.8 236.4 ± 7.8 238.3
2.6 0.780 ± 0.018 1716.8 ± 5.4 235.7 ± 6.5 233.3
-2.6 0.763 ± 0.019 1715.0 ± 7.6 243.9 ± 10.5 233.3
4.0 0.751 ± 0.026 1705.1 ± 7.2 231.3 ± 13.5 233.4
-4.0 0.755 ± 0.025 1715.0 ± 8.0 245.2 ± 15.1 233.4
5.3 0.721 ± 0.024 1704.9 ± 8.4 223.1 ± 11.9 234.9
-5.3 0.742 ± 0.023 1711.0 ± 9.5 234.2 ± 10.8 234.9
6.6 0.704 ± 0.027 1709.8 ± 7.1 217.9 ± 13.5 236.4
-6.6 0.717 ± 0.036 1718.1 ± 10.9 224.7 ± 15.8 236.4
7.9 0.703 ± 0.025 1718.8 ± 11.6 234.3 ± 12.5 237.8
-7.9 0.723 ± 0.036 1718.4 ± 11.3 225.3 ± 17.6 237.8
9.2 0.702 ± 0.029 1724.4 ± 9.8 244.6 ± 11.7 238.9
-9.2 0.717 ± 0.039 1703.3 ± 12.2 240.9 ± 24.3 238.9
10.6 0.704 ± 0.040 1723.2 ± 13.3 252.8 ± 20.4 239.6
-10.6 0.681 ± 0.035 1713.9 ± 13.9 243.4 ± 18.4 239.6
11.9 0.667 ± 0.029 1704.2 ± 18.9 245.4 ± 20.1 240.0
-11.9 0.673 ± 0.042 1718.6 ± 18.6 255.5 ± 20.8 240.0
13.2 0.655 ± 0.038 1706.2 ± 17.7 234.1 ± 22.3 240.1
-13.2 0.639 ± 0.037 1718.0 ± 19.1 244.0 ± 19.2 240.1
14.5 0.670 ± 0.065 1708.9 ± 20.1 231.7 ± 25.5 239.9
-14.5 0.657 ± 0.047 1711.2 ± 17.2 245.8 ± 23.4 239.9
15.8 0.665 ± 0.037 1708.4 ± 17.7 242.9 ± 23.1 239.5
-16.5 0.659 ± 0.032 1719.4 ± 14.5 251.7 ± 16.7 239.1
17.2 0.614 ± 0.054 1706.9 ± 16.6 244.3 ± 36.6 238.8
19.1 0.623 ± 0.031 1689.1 ± 17.6 268.7 ± 17.3 237.4
-19.1 0.662 ± 0.045 1719.6 ± 16.6 254.7 ± 25.5 237.4
21.8 0.608 ± 0.039 1710.4 ± 18.2 224.5 ± 24.8 235.0
-21.8 0.591 ± 0.039 1697.8 ± 17.0 214.8 ± 20.3 235.0
-25.1 0.579 ± 0.030 1737.8 ± 15.5 217.5 ± 17.9 231.2
29.0 0.501 ± 0.042 1669.2 ± 27.3 228.8 ± 58.6 225.7
-37.0 0.464 ± 0.035 1745.0 ± 16.4 228.8 ± 27.9 212.6
-29.7 0.583 ± 0.031 1728.1 ± 18.8 212.0 ± 12.4 224.7
-52.1 0.339 ± 0.019 1746.7 ± 14.8 186.3 ± 15.1 182.8
234 Ape´ndice B
NGC 5846 (77)
r(”) γ vo σo ajuste
0.0 0.835 ± 0.040 1726.7 ± 12.5 266.2 ± 14.9 266.3
1.3 0.855 ± 0.037 1717.9 ± 14.6 273.3 ± 19.3 251.1
-1.3 0.772 ± 0.044 1736.9 ± 11.0 226.6 ± 21.4 251.1
2.6 0.827 ± 0.040 1709.7 ± 12.9 242.4 ± 16.2 229.5
-2.6 0.790 ± 0.035 1736.0 ± 16.2 217.3 ± 13.4 229.5
4.0 0.788 ± 0.046 1709.1 ± 21.6 244.4 ± 28.6 237.9
-4.0 0.834 ± 0.056 1721.7 ± 15.2 238.5 ± 30.6 237.9
5.9 0.814 ± 0.085 1712.4 ± 23.3 253.4 ± 58.9 253.7
-5.9 0.763 ± 0.047 1706.5 ± 20.3 265.1 ± 24.8 253.7
9.2 0.736 ± 0.067 1725.3 ± 18.9 243.5 ± 46.6 259.4
-9.2 0.705 ± 0.087 1729.8 ± 23.8 216.1 ± 62.6 259.4
15.2 0.651 ± 0.045 1728.2 ± 15.7 205.5 ± 35.4 210.4
-15.2 0.820 ± 0.082 1750.5 ± 24.1 245.6 ± 64.5 210.4
Ape´ndice C
Gradientes de ı´ndices
Todos los gradientes de ı´ndices de intensidad de l´ıneas que han sido posible
medir en las 18 galaxias para las que contamos con observaciones de rendija lar-
ga, quedan reflejados en este ape´ndice. Las primeras pa´ginas muestran las gra´ficas
correspondientes a cada ı´ndice, agrupando a todas las galaxias para facilitar su com-
paracio´n. Y las siguientes, presentan las tablas correspondientes a cada galaxia, con
los valores de los ı´ndices y sus errores con los que se calcularon los correspondientes
gradientes y con los que se han confeccionado las gra´ficas. En cada tabla tenemos
adema´s, una primera columna con la distancia al centro en segundos de arco y la
segunda que muestra la relacio´n sen˜al/ruido por angstrom, medida en la regio´n es-
pectral en la que se define el ı´ndice Mg2. Como excepcio´n, en las dos u´ltimas tablas
se muestran los valores del ı´ndice D4000 para todas las galaxias en las que se ha
medido.
En cada panel, se representan los valores de los ı´ndices medidos con su barra
de error, frente a su distancia al centro de la galaxia, mostrada como fraccio´n del
radio efectivo y en escala logar´ıtmica. Los diferentes s´ımbolos indican ambos lados
de la galaxia. Sobre ellos esta´ trazada la recta que representa el gradiente calculado
sin utilizar el valor central.
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Gradientes de ı´ndices 239
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Gradientes de ı´ndices 241
242 Ape´ndice C
Gradientes de ı´ndices 243
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Gradientes de ı´ndices 245
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248 Ape´ndice C
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NGC 4415 ref = 18,6
′′ AP= 6◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.3 26.4 0.076 0.065 0.056 0.166 0.108 0.085 0.070 0.066 0.055 0.039 0.052 0.077 0.073
0.013 0.010 0.015 0.013 0.011 0.009 0.009 0.010 0.009 0.009 0.008 0.006 0.006
1.3 23.3 0.088 0.076 0.069 0.164 0.107 0.088 0.058 0.051 0.059 0.045 0.058 0.073 0.066
0.014 0.011 0.015 0.014 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.010 0.008 0.007 0.006
-1.3 23.3 0.063 0.084 0.074 0.184 0.107 0.078 0.071 0.069 0.040 0.026 0.054 0.075 0.073
0.014 0.011 0.015 0.014 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
2.6 19.4 0.086 0.081 0.069 0.161 0.112 0.076 0.065 0.052 0.057 0.041 0.054 0.071 0.064
0.017 0.013 0.016 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.010 0.009 0.008
-2.6 19.4 0.064 0.078 0.071 0.188 0.128 0.063 0.082 0.075 0.034 0.045 0.054 0.072 0.073
0.017 0.013 0.016 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.010 0.009 0.007
4.0 17.3 0.085 0.083 0.057 0.174 0.110 0.086 0.062 0.069 0.044 0.033 0.043 0.074 0.072
0.019 0.014 0.016 0.016 0.016 0.013 0.015 0.016 0.013 0.014 0.012 0.010 0.008
-4.0 17.2 0.073 0.072 0.045 0.180 0.128 0.039 0.069 0.083 0.048 0.019 0.058 0.054 0.064
0.019 0.015 0.016 0.016 0.016 0.013 0.014 0.016 0.013 0.014 0.012 0.010 0.008
5.9 21.3 0.063 0.073 0.059 0.175 0.107 0.071 0.062 0.052 0.053 0.027 0.048 0.067 0.062
0.016 0.012 0.015 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.009 0.008 0.007
-5.9 21.5 0.060 0.061 0.051 0.162 0.092 0.070 0.067 0.063 0.044 0.028 0.052 0.068 0.067
0.015 0.012 0.015 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.011 0.009 0.008 0.007
9.2 21.0 0.067 0.072 0.073 0.156 0.113 0.066 0.066 0.044 0.052 0.004 0.066 0.066 0.059
0.016 0.012 0.015 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
-9.2 21.1 0.125 0.065 0.061 0.164 0.097 0.050 0.069 0.055 0.046 0.000 0.056 0.059 0.058
0.016 0.012 0.015 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
18.5 25.3 0.065 0.074 0.070 0.144 0.070 0.070 0.066 0.052 0.038 0.009 0.076 0.068 0.063
0.013 0.010 0.015 0.014 0.011 0.009 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
-18.5 25.1 0.088 0.048 0.066 0.187 0.104 0.041 0.070 0.042 0.046 0.008 0.051 0.056 0.051
0.013 0.010 0.015 0.014 0.011 0.009 0.010 0.010 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
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NGC 4431 ref = 17,4
′′ AP= 182◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.3 25.7 0.061 0.076 0.064 0.166 0.099 0.069 0.069 0.075 0.047 0.037 0.066 0.069 0.071
0.013 0.010 0.015 0.014 0.011 0.009 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
1.3 23.5 0.102 0.072 0.071 0.177 0.098 0.061 0.063 0.080 0.054 0.047 0.069 0.062 0.068
0.014 0.011 0.015 0.014 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
-1.3 23.5 0.071 0.068 0.058 0.174 0.102 0.073 0.071 0.081 0.056 0.034 0.068 0.072 0.075
0.014 0.011 0.015 0.014 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
2.6 20.4 0.099 0.068 0.060 0.168 0.094 0.072 0.062 0.086 0.034 0.025 0.075 0.067 0.073
0.016 0.012 0.015 0.015 0.014 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
-2.6 20.3 0.096 0.061 0.058 0.183 0.120 0.070 0.075 0.084 0.055 0.054 0.056 0.073 0.077
0.016 0.012 0.015 0.015 0.014 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
4.0 18.3 0.082 0.068 0.072 0.164 0.097 0.077 0.054 0.085 0.053 0.046 0.067 0.065 0.072
0.018 0.014 0.016 0.016 0.015 0.013 0.014 0.015 0.013 0.014 0.011 0.009 0.008
-4.0 18.3 0.075 0.058 0.064 0.174 0.105 0.084 0.072 0.087 0.041 0.051 0.058 0.078 0.081
0.018 0.014 0.016 0.016 0.015 0.013 0.014 0.015 0.013 0.014 0.011 0.009 0.008
5.3 16.8 0.084 0.060 0.075 0.179 0.106 0.070 0.054 0.067 0.055 0.037 0.064 0.062 0.064
0.020 0.015 0.016 0.016 0.017 0.014 0.015 0.016 0.014 0.015 0.012 0.010 0.009
-5.3 16.8 0.074 0.051 0.074 0.173 0.107 0.076 0.071 0.056 0.030 0.036 0.067 0.073 0.068
0.020 0.015 0.016 0.016 0.016 0.014 0.015 0.016 0.014 0.015 0.012 0.010 0.009
7.3 21.3 0.054 0.073 0.076 0.199 0.116 0.071 0.088 0.067 0.065 0.027 0.041 0.079 0.075
0.015 0.012 0.015 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
-7.3 21.3 0.075 0.075 0.073 0.190 0.105 0.090 0.064 0.078 0.045 0.033 0.054 0.077 0.077
0.015 0.012 0.015 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
9.9 18.7 0.061 0.060 0.073 0.163 0.124 0.073 0.080 0.057 0.052 0.039 0.047 0.077 0.070
0.017 0.013 0.016 0.015 0.015 0.012 0.013 0.015 0.012 0.013 0.011 0.009 0.008
-9.9 18.7 0.097 0.092 0.070 0.138 0.100 0.075 0.086 0.078 0.052 0.050 0.030 0.081 0.080
0.018 0.013 0.016 0.015 0.015 0.013 0.013 0.015 0.012 0.014 0.011 0.009 0.008
13.2 19.6 0.078 0.057 0.072 0.182 0.096 0.078 0.072 0.079 0.066 0.041 0.055 0.075 0.076
0.017 0.013 0.016 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.010 0.009 0.007
-13.2 19.4 0.085 0.063 0.078 0.188 0.113 0.047 0.066 0.095 0.026 0.024 0.039 0.056 0.069
0.017 0.013 0.016 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.010 0.009 0.007
22.4 25.4 0.070 0.052 0.057 0.149 0.072 0.087 0.074 0.051 0.054 0.028 0.044 0.080 0.071
0.013 0.010 0.015 0.014 0.011 0.009 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
-22.4 25.5 0.065 0.096 0.083 0.167 0.096 0.070 0.043 0.060 0.021 0.074 0.073 0.056 0.057
0.013 0.010 0.015 0.014 0.011 0.009 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
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NGC 4489 ref = 32,1
′′ AP= 160◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.3 57.9 0.097 0.099 0.078 0.205 0.124 0.096 0.090 0.078 0.055 0.051 0.096 0.093 0.088
0.006 0.005 0.013 0.011 0.005 0.004 0.004 0.005 0.004 0.004 0.004 0.003 0.003
1.3 48.0 0.095 0.096 0.077 0.204 0.129 0.093 0.090 0.079 0.064 0.048 0.084 0.092 0.087
0.007 0.006 0.014 0.012 0.006 0.005 0.005 0.006 0.005 0.005 0.004 0.004 0.003
-1.3 47.9 0.097 0.093 0.081 0.202 0.120 0.092 0.085 0.076 0.054 0.048 0.093 0.088 0.084
0.007 0.006 0.014 0.012 0.006 0.005 0.005 0.006 0.005 0.005 0.004 0.004 0.003
2.6 31.3 0.086 0.078 0.075 0.190 0.124 0.080 0.083 0.068 0.062 0.047 0.072 0.081 0.077
0.011 0.008 0.014 0.013 0.009 0.007 0.008 0.009 0.007 0.008 0.007 0.005 0.005
-2.6 30.8 0.102 0.084 0.076 0.195 0.119 0.090 0.087 0.074 0.055 0.041 0.080 0.088 0.083
0.011 0.008 0.014 0.013 0.009 0.008 0.008 0.009 0.008 0.008 0.007 0.006 0.005
4.0 23.1 0.102 0.074 0.065 0.180 0.110 0.087 0.070 0.065 0.052 0.052 0.058 0.078 0.074
0.014 0.011 0.015 0.014 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
-4.0 22.8 0.085 0.076 0.078 0.188 0.113 0.083 0.076 0.074 0.050 0.046 0.063 0.080 0.078
0.014 0.011 0.015 0.014 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
5.3 19.4 0.102 0.078 0.074 0.181 0.093 0.088 0.060 0.067 0.049 0.050 0.053 0.074 0.071
0.017 0.013 0.016 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.011 0.009 0.007
-5.3 19.2 0.092 0.060 0.073 0.187 0.130 0.079 0.054 0.062 0.055 0.040 0.055 0.067 0.065
0.017 0.013 0.016 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.011 0.009 0.008
6.6 17.3 0.112 0.082 0.086 0.189 0.094 0.071 0.066 0.071 0.055 0.043 0.055 0.068 0.069
0.019 0.015 0.016 0.016 0.016 0.013 0.014 0.016 0.014 0.015 0.012 0.010 0.008
-6.6 17.2 0.109 0.074 0.067 0.179 0.121 0.092 0.055 0.058 0.054 0.050 0.060 0.073 0.068
0.019 0.015 0.016 0.016 0.016 0.014 0.015 0.016 0.013 0.015 0.012 0.010 0.008
8.6 21.0 0.090 0.077 0.093 0.186 0.114 0.085 0.066 0.067 0.0q60 0.058 0.045 0.075 0.072
0.016 0.012 0.015 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
-8.6 20.9 0.102 0.072 0.081 0.176 0.092 0.064 0.074 0.061 0.041 0.039 0.073 0.069 0.066
0.016 0.012 0.015 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
11.9 20.4 0.070 0.048 0.082 0.187 0.100 0.082 0.069 0.072 0.050 0.064 0.070 0.075 0.074
0.017 0.013 0.015 0.015 0.014 0.011 0.012 0.013 0.011 0.013 0.010 0.008 0.007
-11.9 20.3 0.121 0.045 0.085 0.174 0.080 0.068 0.054 0.052 0.048 0.024 0.058 0.061 0.058
0.016 0.013 0.016 0.015 0.014 0.011 0.012 0.013 0.012 0.013 0.010 0.008 0.007
18.5 23.3 0.036 0.048 0.096 0.175 0.096 0.064 0.052 0.049 0.043 0.005 0.061 0.058 0.055
0.014 0.011 0.015 0.014 0.012 0.010 0.011 0.011 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
-18.5 23.1 0.047 0.055 0.104 0.170 0.068 0.076 0.088 0.064 0.047 -0.008 0.055 0.082 0.076
0.015 0.011 0.015 0.014 0.012 0.010 0.011 0.011 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
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NGC 4515 ref = 14,7
′′ AP= 0◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.2 80.6 0.082 0.044 0.060 0.194 0.093 0.054 0.033 0.069 0.043 0.052
0.017 0.014 0.016 0.012 0.015 0.013 0.015 0.017 0.010 0.009
0.9 75.8 0.062 0.060 0.072 0.205 0.103 0.065 0.052 0.039 0.058 0.052
0.014 0.012 0.015 0.012 0.012 0.011 0.012 0.014 0.008 0.007
-0.9 75.3 0.075 0.066 0.075 0.207 0.112 0.077 0.073 0.068 0.075 0.073
0.011 0.011 0.015 0.012 0.010 0.009 0.010 0.012 0.006 0.006
1.8 63.9 0.088 0.073 0.085 0.215 0.104 0.055 0.067 0.069 0.061 0.064
0.012 0.011 0.016 0.012 0.011 0.009 0.010 0.013 0.007 0.006
-1.8 63.6 0.080 0.071 0.093 0.217 0.112 0.069 0.061 0.065 0.065 0.065
0.009 0.010 0.016 0.012 0.009 0.007 0.008 0.011 0.006 0.005
2.7 51.3 0.070 0.070 0.092 0.215 0.114 0.074 0.075 0.071 0.074 0.073
0.008 0.009 0.015 0.012 0.007 0.006 0.007 0.010 0.004 0.004
-2.7 51.2 0.084 0.077 0.103 0.219 0.116 0.078 0.071 0.067 0.074 0.072
0.006 0.008 0.015 0.012 0.005 0.005 0.005 0.009 0.004 0.004
3.6 40.8 0.068 0.066 0.086 0.219 0.127 0.080 0.076 0.068 0.078 0.074
0.006 0.008 0.015 0.012 0.004 0.004 0.004 0.008 0.003 0.003
-3.6 40.6 0.068 0.073 0.103 0.221 0.131 0.084 0.075 0.076 0.079 0.078
0.005 0.007 0.015 0.012 0.004 0.003 0.004 0.007 0.002 0.003
4.5 32.7 0.074 0.067 0.082 0.212 0.138 0.088 0.074 0.073 0.081 0.078
0.005 0.007 0.016 0.013 0.003 0.003 0.003 0.007 0.002 0.003
-4.5 32.5 0.078 0.070 0.100 0.209 0.131 0.089 0.076 0.065 0.082 0.076
0.005 0.007 0.016 0.012 0.004 0.003 0.003 0.007 0.002 0.003
5.4 26.5 0.085 0.067 0.067 0.182 0.126 0.085 0.077 0.071 0.081 0.078
0.006 0.008 0.016 0.013 0.004 0.004 0.004 0.008 0.003 0.003
-5.4 26.3 0.073 0.065 0.081 0.201 0.123 0.083 0.079 0.070 0.081 0.077
0.006 0.008 0.016 0.013 0.005 0.005 0.005 0.009 0.004 0.004
6.8 28.4 0.078 0.064 0.055 0.171 0.123 0.078 0.062 0.058 0.070 0.066
0.008 0.009 0.016 0.013 0.007 0.006 0.007 0.010 0.004 0.004
-6.8 28.1 0.077 0.070 0.067 0.176 0.120 0.068 0.061 0.058 0.064 0.062
0.010 0.010 0.016 0.013 0.009 0.007 0.008 0.011 0.006 0.005
G
ra
d
ien
tes
d
e
ı´n
d
ices
253
9.0 22.9 0.076 0.067 0.039 0.150 0.102 0.072 0.058 0.056 0.065 0.062
0.012 0.011 0.016 0.014 0.010 0.009 0.010 0.013 0.007 0.006
-9.0 22.5 0.089 0.052 0.072 0.164 0.100 0.066 0.061 0.063 0.063 0.063
0.011 0.010 0.016 0.014 0.010 0.008 0.009 0.012 0.006 0.006
14.8 18.5 0.097 0.053 0.015 0.128 0.089 0.056 0.057 0.071 0.057 0.062
0.014 0.012 0.017 0.015 0.012 0.010 0.012 0.014 0.008 0.007
-14.8 18.0 0.065 0.066 0.042 0.134 0.081 0.028 0.062 0.033 0.045 0.041
0.017 0.014 0.017 0.015 0.015 0.013 0.015 0.017 0.010 0.009
IC 794 ref = 21,8
′′ AP= 105◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.3 24.4 0.075 0.076 0.071 0.197 0.113 0.086 0.094 0.070 0.052 0.041 0.088 0.090 0.083
0.014 0.010 0.013 0.014 0.011 0.010 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
1.3 20.8 0.061 0.073 0.070 0.198 0.104 0.092 0.092 0.084 0.046 0.035 0.086 0.092 0.089
0.016 0.012 0.014 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
-1.3 21.1 0.116 0.088 0.078 0.212 0.128 0.080 0.079 0.088 0.070 0.057 0.109 0.080 0.082
0.016 0.012 0.014 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
2.6 17.2 0.046 0.085 0.072 0.205 0.105 0.093 0.085 0.082 0.042 0.049 0.071 0.089 0.087
0.019 0.015 0.015 0.016 0.016 0.013 0.014 0.016 0.013 0.014 0.012 0.010 0.008
-2.6 17.3 0.115 0.081 0.081 0.184 0.084 0.065 0.094 0.076 0.034 0.047 0.087 0.079 0.078
0.019 0.015 0.015 0.016 0.016 0.013 0.014 0.016 0.013 0.014 0.012 0.010 0.008
4.6 19.7 0.070 0.077 0.073 0.198 0.119 0.099 0.082 0.074 0.024 0.038 0.095 0.090 0.085
0.017 0.013 0.014 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.010 0.009 0.007
-4.6 19.7 0.093 0.076 0.072 0.197 0.114 0.081 0.103 0.077 0.050 0.061 0.074 0.092 0.087
0.017 0.013 0.014 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.010 0.009 0.007
9.2 21.8 0.120 0.063 0.080 0.210 0.105 0.080 0.066 0.058 0.058 0.035 0.084 0.073 0.068
0.015 0.012 0.014 0.014 0.013 0.011 0.012 0.012 0.011 0.011 0.009 0.008 0.007
-9.2 21.8 0.087 0.069 0.067 0.196 0.132 0.076 0.059 0.110 0.064 0.043 0.027 0.067 0.082
0.015 0.011 0.014 0.014 0.013 0.011 0.011 0.012 0.011 0.011 0.009 0.008 0.007
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IC 3393 ref = 14,5
′′ AP= 133◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.3 22.0 0.084 0.070 0.049 0.124 0.050 0.078 0.066 0.065 0.051 0.014 0.075 0.072 0.070
0.015 0.012 0.016 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
1.3 20.2 0.088 0.073 0.047 0.132 0.068 0.078 0.055 0.077 0.033 0.022 0.068 0.067 0.070
0.017 0.012 0.017 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.010 0.009 0.007
-1.3 20.1 0.091 0.072 0.054 0.127 0.076 0.086 0.064 0.047 0.014 0.028 0.055 0.075 0.065
0.017 0.012 0.017 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.010 0.009 0.007
2.6 18.0 0.088 0.067 0.057 0.130 0.051 0.076 0.057 0.066 0.040 0.037 0.067 0.066 0.066
0.019 0.014 0.017 0.016 0.016 0.013 0.014 0.015 0.013 0.014 0.012 0.010 0.008
-2.6 17.8 0.064 0.063 0.044 0.125 0.066 0.073 0.063 0.041 0.041 0.022 0.074 0.068 0.059
0.018 0.014 0.017 0.016 0.016 0.013 0.014 0.016 0.013 0.015 0.012 0.010 0.008
4.6 21.9 0.079 0.068 0.045 0.125 0.070 0.047 0.050 0.072 0.047 0.024 0.055 0.049 0.056
0.015 0.012 0.016 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.009 0.008 0.007
-4.6 21.7 0.080 0.051 0.027 0.116 0.076 0.064 0.063 0.046 0.028 0.029 0.040 0.063 0.058
0.015 0.012 0.016 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
7.9 21.6 0.086 0.080 0.032 0.119 0.080 0.068 0.062 0.058 0.032 0.031 0.077 0.065 0.063
0.015 0.012 0.016 0.014 0.013 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
-7.9 22.1 0.119 0.052 0.034 0.089 0.038 0.036 0.075 0.033 0.033 0.016 0.047 0.056 0.048
0.015 0.012 0.016 0.014 0.012 0.011 0.012 0.012 0.011 0.012 0.009 0.008 0.007
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UGC 7436 ref = 21,4
′′ AP= 300◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.3 20.2 0.071 0.068 0.043 0.149 0.093 0.062 0.060 0.051 0.037 0.034 0.050 0.061 0.058
0.016 0.012 0.015 0.015 0.014 0.012 0.012 0.013 0.012 0.013 0.010 0.008 0.007
1.3 19.5 0.088 0.076 0.033 0.142 0.100 0.074 0.077 0.069 0.042 0.016 0.038 0.076 0.073
0.017 0.013 0.016 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.011 0.009 0.007
-1.3 19.5 0.096 0.060 0.050 0.146 0.103 0.061 0.058 0.032 0.031 0.031 0.030 0.059 0.050
0.017 0.013 0.016 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.011 0.009 0.008
2.6 18.1 0.088 0.066 0.048 0.154 0.093 0.073 0.068 0.050 0.060 0.038 0.043 0.071 0.064
0.018 0.014 0.016 0.016 0.015 0.013 0.014 0.015 0.013 0.014 0.011 0.010 0.008
-2.6 18.1 0.092 0.051 0.044 0.141 0.092 0.065 0.070 0.056 0.039 0.019 0.033 0.067 0.063
0.018 0.014 0.016 0.016 0.015 0.013 0.014 0.015 0.013 0.014 0.011 0.010 0.008
4.6 22.4 0.091 0.056 0.051 0.141 0.079 0.062 0.039 0.047 0.048 0.033 0.021 0.050 0.049
0.015 0.011 0.015 0.014 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.008 0.007
-4.6 22.5 0.092 0.040 0.060 0.135 0.057 0.062 0.061 0.049 0.050 0.021 0.044 0.061 0.057
0.015 0.011 0.015 0.014 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.008 0.007
7.9 22.2 0.099 0.040 0.066 0.104 0.049 0.066 0.046 0.056 0.035 0.031 0.024 0.056 0.056
0.015 0.011 0.015 0.014 0.012 0.011 0.012 0.012 0.011 0.011 0.009 0.008 0.007
-7.9 22.3 0.064 0.042 0.048 0.138 0.063 0.061 0.038 0.063 0.025 0.034 0.033 0.049 0.054
0.015 0.011 0.015 0.014 0.012 0.011 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.008 0.007
15.8 25.7 0.095 0.068 0.060 0.115 0.071 0.063 0.075 0.056 0.060 0.036 0.030 0.069 0.065
0.013 0.010 0.015 0.014 0.011 0.009 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
-15.8 25.7 0.083 0.048 0.059 0.138 0.075 0.065 0.055 0.057 0.031 0.053 0.050 0.060 0.059
0.012 0.010 0.015 0.014 0.011 0.009 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
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NGC 4464 ref = 7,24
′′ AP= 146◦
r S/N Ca4455 Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5782 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.2 95.0 -0.117 0.341 0.144 0.080 0.079 0.091 0.219 0.152 0.086 0.075 0.078 0.048 0.081 0.080
0.018 0.038 0.014 0.005 0.004 0.021 0.023 0.004 0.005 0.006 0.006 0.031 0.004 0.003
0.8 89.3 0.019 0.367 0.141 0.077 0.082 0.092 0.242 0.153 0.087 0.077 0.077 0.046 0.082 0.080
0.020 0.039 0.014 0.005 0.004 0.021 0.023 0.004 0.005 0.006 0.006 0.031 0.004 0.003
-0.8 84.8 -0.091 0.278 0.154 0.064 0.082 0.092 0.215 0.153 0.085 0.065 0.059 0.037 0.075 0.070
0.018 0.036 0.014 0.005 0.004 0.021 0.023 0.005 0.005 0.006 0.006 0.030 0.004 0.003
1.6 69.5 0.082 0.353 0.150 0.064 0.078 0.101 0.245 0.152 0.083 0.072 0.068 0.050 0.077 0.074
0.021 0.038 0.014 0.006 0.005 0.021 0.023 0.005 0.005 0.006 0.006 0.031 0.004 0.003
-1.6 71.1 0.045 0.293 0.148 0.073 0.082 0.096 0.233 0.150 0.096 0.073 0.070 0.037 0.085 0.080
0.021 0.037 0.014 0.006 0.005 0.021 0.023 0.005 0.005 0.006 0.006 0.031 0.004 0.003
2.3 50.2 0.035 0.313 0.155 0.078 0.074 0.094 0.240 0.151 0.079 0.076 0.066 0.051 0.078 0.074
0.023 0.038 0.015 0.007 0.006 0.021 0.023 0.006 0.006 0.007 0.007 0.031 0.005 0.004
-2.3 58.1 0.067 0.317 0.149 0.071 0.072 0.107 0.282 0.170 0.092 0.081 0.068 0.040 0.086 0.080
0.022 0.038 0.014 0.007 0.005 0.021 0.023 0.006 0.006 0.007 0.007 0.031 0.004 0.004
3.1 37.7 0.192 0.323 0.141 0.106 0.075 0.076 0.241 0.147 0.086 0.074 0.060 0.037 0.080 0.073
0.027 0.039 0.015 0.009 0.007 0.021 0.024 0.008 0.008 0.008 0.009 0.031 0.006 0.005
-3.1 45.9 0.125 0.238 0.155 0.067 0.066 0.099 0.298 0.156 0.097 0.080 0.066 0.033 0.088 0.081
0.026 0.038 0.015 0.008 0.006 0.021 0.023 0.007 0.007 0.007 0.007 0.031 0.005 0.004
3.9 30.0 0.058 0.317 0.151 0.092 0.072 0.081 0.215 0.140 0.080 0.069 0.052 0.047 0.075 0.067
0.029 0.040 0.016 0.011 0.009 0.022 0.024 0.010 0.009 0.010 0.010 0.032 0.007 0.006
-3.9 36.0 0.069 0.306 0.158 0.076 0.066 0.095 0.287 0.127 0.097 0.064 0.068 0.039 0.080 0.076
0.028 0.040 0.016 0.010 0.007 0.022 0.024 0.009 0.008 0.008 0.008 0.031 0.006 0.005
4.7 24.8 -0.124 0.288 0.138 0.089 0.077 0.078 0.186 0.119 0.090 0.090 0.065 0.068 0.090 0.082
0.031 0.042 0.017 0.013 0.010 0.022 0.024 0.012 0.010 0.011 0.012 0.033 0.008 0.006
-4.7 28.8 0.032 0.282 0.141 0.095 0.069 0.101 0.265 0.120 0.094 0.040 0.079 0.036 0.067 0.071
0.032 0.041 0.017 0.012 0.009 0.022 0.024 0.010 0.009 0.010 0.010 0.031 0.007 0.006
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5.5 20.8 0.065 0.339 0.129 0.073 0.061 0.079 0.204 0.127 0.096 0.065 0.064 0.029 0.081 0.075
0.038 0.045 0.019 0.016 0.012 0.022 0.025 0.014 0.012 0.013 0.014 0.033 0.009 0.007
-5.5 23.7 0.232 0.366 0.141 0.090 0.065 0.091 0.268 0.143 0.089 0.071 0.089 0.032 0.080 0.083
0.038 0.045 0.018 0.014 0.011 0.022 0.025 0.012 0.011 0.011 0.012 0.032 0.008 0.007
6.2 17.6 0.029 0.368 0.112 0.080 0.062 0.077 0.209 0.113 0.089 0.057 0.078 0.031 0.073 0.075
0.045 0.049 0.020 0.019 0.015 0.023 0.025 0.016 0.014 0.015 0.016 0.034 0.010 0.009
-6.2 19.9 0.157 0.352 0.145 0.077 0.069 0.084 0.246 0.145 0.108 0.062 0.063 0.053 0.085 0.078
0.042 0.047 0.020 0.017 0.013 0.022 0.025 0.015 0.013 0.013 0.014 0.033 0.009 0.008
7.4 20.1 -0.130 0.440 0.140 0.087 0.075 0.078 0.203 0.136 0.082 0.073 0.074 0.037 0.077 0.076
0.037 0.048 0.019 0.017 0.013 0.022 0.025 0.014 0.012 0.013 0.014 0.033 0.009 0.008
-7.4 21.9 -0.164 0.275 0.132 0.048 0.091 0.084 0.242 0.135 0.115 0.069 0.097 0.049 0.092 0.093
0.038 0.045 0.019 0.015 0.012 0.022 0.025 0.013 0.011 0.012 0.013 0.033 0.008 0.007
9.4 16.8 -0.107 0.475 0.134 0.103 0.048 0.071 0.182 0.128 0.080 0.073 0.063 0.048 0.077 0.072
0.042 0.053 0.021 0.020 0.016 0.023 0.026 0.017 0.014 0.015 0.016 0.034 0.010 0.009
-9.4 18.6 -0.353 0.300 0.141 0.068 0.073 0.083 0.236 0.129 0.073 0.045 0.053 0.045 0.059 0.057
0.043 0.049 0.021 0.018 0.014 0.023 0.025 0.016 0.013 0.014 0.015 0.033 0.010 0.008
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NGC 4467 ref = 4,78
′′ AP= 99◦
r S/N Ca4455 Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.2 51.2 0.120 0.269 0.162 0.067 0.083 0.107 0.232 0.150 0.090 0.082 0.076 0.036 0.086 0.082
0.024 0.036 0.014 0.007 0.006 0.022 0.023 0.006 0.006 0.007 0.007 0.031 0.005 0.004
0.8 46.5 0.052 0.260 0.158 0.070 0.081 0.117 0.255 0.150 0.092 0.085 0.087 0.038 0.088 0.088
0.024 0.036 0.014 0.008 0.006 0.022 0.023 0.007 0.007 0.007 0.007 0.031 0.005 0.004
-0.8 45.2 0.172 0.268 0.162 0.052 0.079 0.115 0.251 0.151 0.098 0.082 0.068 0.049 0.090 0.083
0.026 0.037 0.014 0.008 0.006 0.022 0.023 0.007 0.007 0.007 0.008 0.031 0.005 0.004
1.6 34.2 -0.001 0.267 0.152 0.074 0.070 0.123 0.289 0.173 0.101 0.103 0.077 0.049 0.102 0.093
0.028 0.038 0.015 0.010 0.008 0.023 0.024 0.009 0.008 0.009 0.009 0.032 0.006 0.005
-1.6 35.2 0.148 0.274 0.159 0.072 0.073 0.123 0.295 0.167 0.101 0.082 0.094 0.050 0.091 0.092
0.029 0.038 0.015 0.010 0.007 0.022 0.024 0.009 0.008 0.008 0.009 0.032 0.006 0.005
2.3 23.8 -0.012 0.294 0.148 0.068 0.080 0.118 0.282 0.172 0.092 0.083 0.069 0.060 0.087 0.081
0.036 0.041 0.017 0.014 0.011 0.023 0.025 0.012 0.011 0.011 0.012 0.033 0.008 0.007
-2.3 25.9 0.085 0.300 0.150 0.068 0.070 0.137 0.325 0.180 0.102 0.085 0.086 0.055 0.094 0.091
0.036 0.041 0.017 0.013 0.010 0.023 0.024 0.012 0.010 0.010 0.011 0.032 0.007 0.006
3.1 17.2 0.006 0.357 0.137 0.062 0.093 0.116 0.291 0.192 0.087 0.074 0.067 0.046 0.080 0.076
0.049 0.047 0.020 0.019 0.014 0.024 0.027 0.017 0.014 0.015 0.016 0.034 0.010 0.009
-3.1 18.8 0.106 0.344 0.154 0.035 0.087 0.138 0.327 0.155 0.103 0.084 0.097 0.051 0.093 0.094
0.047 0.046 0.020 0.018 0.013 0.024 0.025 0.016 0.013 0.014 0.014 0.033 0.009 0.008
4.3 16.4 -0.029 0.363 0.152 0.068 0.043 0.100 0.259 0.170 0.076 0.063 0.056 0.017 0.069 0.065
0.053 0.050 0.021 0.021 0.015 0.024 0.027 0.018 0.015 0.016 0.017 0.034 0.011 0.009
-4.3 17.5 -0.008 0.317 0.153 0.072 0.061 0.138 0.298 0.176 0.099 0.070 0.086 0.034 0.084 0.085
0.049 0.047 0.021 0.020 0.014 0.023 0.026 0.017 0.014 0.014 0.015 0.033 0.010 0.008
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NGC 4486B ref = 2,51
′′ AP= 90◦
r S/N Ca4455 Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.2 109.6 0.114 0.238 0.169 0.066 0.082 0.143 0.282 0.180 0.093 0.069 0.069 0.035 0.081 0.077
0.021 0.034 0.013 0.005 0.003 0.022 0.024 0.004 0.005 0.005 0.005 0.030 0.004 0.003
0.8 102.2 0.132 0.219 0.177 0.070 0.076 0.152 0.313 0.185 0.092 0.066 0.069 0.036 0.079 0.076
0.021 0.034 0.013 0.005 0.004 0.022 0.024 0.004 0.005 0.005 0.005 0.030 0.004 0.003
-0.8 98.5 0.132 0.242 0.171 0.068 0.080 0.145 0.293 0.178 0.095 0.074 0.075 0.030 0.084 0.081
0.021 0.034 0.013 0.005 0.004 0.022 0.023 0.004 0.005 0.006 0.005 0.030 0.004 0.003
1.6 78.4 0.075 0.204 0.169 0.068 0.066 0.159 0.345 0.184 0.091 0.071 0.070 0.040 0.081 0.077
0.021 0.034 0.013 0.006 0.004 0.022 0.024 0.005 0.005 0.006 0.006 0.030 0.004 0.003
-1.6 80.5 0.149 0.236 0.167 0.064 0.075 0.165 0.345 0.176 0.100 0.076 0.075 0.029 0.088 0.084
0.022 0.035 0.013 0.005 0.004 0.022 0.023 0.005 0.005 0.006 0.006 0.030 0.004 0.003
2.3 55.1 0.026 0.216 0.162 0.071 0.055 0.157 0.330 0.171 0.089 0.077 0.064 0.045 0.083 0.077
0.022 0.035 0.014 0.007 0.005 0.022 0.024 0.006 0.006 0.007 0.007 0.031 0.004 0.004
-2.3 61.3 0.073 0.231 0.163 0.058 0.067 0.177 0.375 0.173 0.098 0.069 0.073 0.037 0.083 0.080
0.023 0.035 0.014 0.006 0.005 0.022 0.023 0.006 0.006 0.006 0.006 0.031 0.004 0.004
3.1 39.6 -0.026 0.236 0.165 0.057 0.067 0.142 0.307 0.160 0.086 0.069 0.061 0.039 0.078 0.072
0.025 0.036 0.015 0.009 0.007 0.022 0.025 0.008 0.007 0.008 0.008 0.031 0.005 0.004
-3.1 45.1 -0.034 0.193 0.169 0.063 0.055 0.175 0.374 0.164 0.101 0.066 0.072 0.048 0.083 0.080
0.024 0.036 0.015 0.008 0.006 0.022 0.024 0.007 0.007 0.007 0.007 0.031 0.005 0.004
3.9 29.3 -0.035 0.249 0.149 0.058 0.059 0.141 0.300 0.153 0.087 0.083 0.062 0.046 0.085 0.077
0.030 0.038 0.016 0.012 0.009 0.023 0.025 0.010 0.009 0.010 0.010 0.032 0.007 0.006
-3.9 33.3 -0.085 0.165 0.149 0.056 0.062 0.160 0.361 0.166 0.096 0.059 0.075 0.044 0.077 0.076
0.029 0.037 0.016 0.010 0.008 0.023 0.025 0.009 0.008 0.009 0.009 0.031 0.006 0.005
4.7 22.2 -0.027 0.282 0.139 0.057 0.043 0.125 0.277 0.145 0.096 0.083 0.065 0.035 0.090 0.081
0.037 0.041 0.018 0.015 0.011 0.023 0.026 0.013 0.011 0.012 0.013 0.032 0.008 0.007
-4.7 24.7 -0.112 0.187 0.156 0.061 0.053 0.139 0.332 0.156 0.094 0.072 0.054 0.038 0.083 0.073
0.035 0.040 0.017 0.014 0.010 0.023 0.025 0.012 0.010 0.011 0.011 0.032 0.008 0.006
5.5 16.8 -0.051 0.219 0.122 0.074 0.058 0.117 0.267 0.131 0.071 0.069 0.047 0.019 0.070 0.062
0.046 0.047 0.021 0.020 0.015 0.024 0.027 0.017 0.014 0.015 0.016 0.033 0.010 0.009
-5.5 18.8 -0.158 0.174 0.149 0.067 0.067 0.140 0.330 0.150 0.083 0.053 0.066 0.025 0.068 0.068
0.043 0.045 0.020 0.018 0.013 0.024 0.026 0.016 0.013 0.014 0.014 0.032 0.009 0.008
7.0 17.2 -0.019 0.330 0.145 0.060 0.031 0.128 0.268 0.155 0.062 0.059 0.069 0.024 0.061 0.063
0.045 0.047 0.020 0.019 0.015 0.024 0.027 0.017 0.014 0.015 0.016 0.033 0.010 0.009
-7.0 19.1 -0.090 0.203 0.160 0.087 0.067 0.135 0.303 0.138 0.107 0.052 0.075 0.009 0.079 0.078
0.044 0.045 0.020 0.018 0.013 0.024 0.026 0.016 0.013 0.013 0.014 0.032 0.009 0.008
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NGC 5846a ref = 3,30
′′ AP= 182◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.3 70.3 0.062 0.080 0.153 0.288 0.168 0.079 0.072 0.074 0.034 0.047 0.173 0.076 0.075
0.005 0.004 0.011 0.012 0.005 0.003 0.004 0.004 0.003 0.004 0.003 0.002 0.002
1.3 57.3 0.060 0.074 0.145 0.282 0.169 0.082 0.073 0.072 0.029 0.040 0.159 0.078 0.076
0.006 0.005 0.011 0.013 0.005 0.004 0.004 0.005 0.004 0.004 0.004 0.003 0.003
-1.3 57.0 0.056 0.075 0.148 0.278 0.162 0.076 0.067 0.069 0.031 0.047 0.164 0.071 0.070
0.006 0.005 0.011 0.013 0.005 0.004 0.004 0.005 0.004 0.004 0.004 0.003 0.003
2.6 34.6 0.064 0.061 0.138 0.259 0.152 0.080 0.063 0.067 0.028 0.030 0.120 0.072 0.070
0.009 0.007 0.012 0.013 0.008 0.007 0.007 0.008 0.007 0.007 0.006 0.005 0.004
-2.6 34.5 0.055 0.075 0.133 0.254 0.149 0.075 0.063 0.070 0.031 0.041 0.130 0.069 0.070
0.009 0.007 0.012 0.013 0.008 0.007 0.007 0.008 0.007 0.007 0.006 0.005 0.004
4.0 23.2 0.071 0.054 0.138 0.246 0.141 0.065 0.057 0.060 0.026 0.036 0.105 0.061 0.060
0.014 0.011 0.014 0.015 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
-4.0 23.1 0.061 0.075 0.127 0.237 0.130 0.068 0.065 0.075 0.038 0.041 0.120 0.067 0.069
0.014 0.011 0.014 0.015 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
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NGC 5846A ref = 3,30
′′ AP= 40◦
r S/N Ca4455 Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.2 36.4 0.204 0.110 0.143 0.051 0.071 0.153 0.294 0.182 0.099 0.067 0.064 0.020 0.083 0.077
0.029 0.031 0.014 0.010 0.007 0.025 0.025 0.008 0.008 0.008 0.009 0.031 0.006 0.005
0.8 33.7 0.044 0.096 0.140 0.064 0.068 0.156 0.297 0.172 0.091 0.076 0.079 0.040 0.083 0.082
0.029 0.031 0.014 0.010 0.007 0.025 0.025 0.009 0.008 0.009 0.009 0.031 0.006 0.005
-0.8 33.4 0.363 0.108 0.142 0.063 0.069 0.163 0.313 0.163 0.094 0.063 0.062 0.034 0.078 0.073
0.032 0.031 0.014 0.010 0.007 0.025 0.025 0.009 0.008 0.009 0.010 0.031 0.006 0.005
1.6 27.2 0.141 0.109 0.124 0.084 0.067 0.159 0.303 0.167 0.089 0.066 0.085 0.027 0.077 0.080
0.033 0.033 0.015 0.012 0.009 0.025 0.025 0.011 0.010 0.010 0.011 0.031 0.007 0.006
-1.6 27.3 0.035 0.118 0.158 0.048 0.066 0.169 0.323 0.160 0.075 0.068 0.075 0.023 0.072 0.073
0.031 0.031 0.016 0.012 0.009 0.025 0.025 0.011 0.010 0.010 0.011 0.031 0.007 0.006
2.3 20.9 0.039 0.103 0.146 0.089 0.052 0.175 0.318 0.164 0.104 0.083 0.054 0.010 0.093 0.080
0.040 0.036 0.018 0.016 0.011 0.025 0.026 0.014 0.012 0.013 0.014 0.032 0.009 0.007
-2.3 21.2 0.130 0.128 0.124 0.026 0.065 0.192 0.349 0.178 0.065 0.035 0.060 0.028 0.050 0.053
0.039 0.034 0.017 0.015 0.011 0.025 0.026 0.014 0.012 0.013 0.014 0.032 0.009 0.007
3.5 20.3 0.160 0.092 0.087 0.052 0.051 0.161 0.304 0.167 0.090 0.077 0.046 0.014 0.083 0.071
0.044 0.038 0.018 0.017 0.012 0.025 0.026 0.015 0.012 0.013 0.014 0.032 0.009 0.008
-3.5 20.8 0.095 0.083 0.139 0.055 0.054 0.192 0.332 0.153 0.056 0.061 0.074 0.024 0.058 0.064
0.041 0.035 0.018 0.016 0.011 0.025 0.026 0.014 0.012 0.013 0.014 0.032 0.009 0.007
262
A
p
e´n
d
ice
C
IC 767 ref = 5,23
′′ AP= 75◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.3 45.5 0.116 0.067 0.041 0.123 0.071 0.072 0.066 0.058 0.048 0.036 0.056 0.069 0.065
0.007 0.006 0.013 0.012 0.006 0.005 0.006 0.006 0.005 0.005 0.005 0.004 0.003
1.3 39.1 0.114 0.067 0.037 0.117 0.074 0.068 0.061 0.069 0.043 0.036 0.052 0.065 0.066
0.009 0.007 0.013 0.012 0.007 0.006 0.006 0.007 0.006 0.007 0.005 0.004 0.004
-1.3 38.8 0.118 0.071 0.034 0.119 0.074 0.072 0.064 0.054 0.043 0.030 0.047 0.068 0.063
0.008 0.007 0.013 0.012 0.007 0.006 0.007 0.007 0.006 0.007 0.006 0.004 0.004
2.6 27.3 0.111 0.063 0.044 0.116 0.083 0.068 0.065 0.054 0.033 0.029 0.050 0.067 0.062
0.012 0.009 0.013 0.013 0.010 0.009 0.009 0.010 0.009 0.009 0.008 0.006 0.005
-2.6 27.1 0.115 0.071 0.039 0.118 0.067 0.067 0.062 0.050 0.036 0.027 0.042 0.065 0.060
0.012 0.009 0.013 0.013 0.010 0.009 0.009 0.010 0.009 0.009 0.008 0.006 0.005
4.0 20.2 0.108 0.056 0.047 0.115 0.071 0.065 0.044 0.056 0.030 0.048 0.044 0.055 0.055
0.016 0.012 0.015 0.015 0.013 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.010 0.009 0.007
-4.0 20.0 0.104 0.058 0.048 0.113 0.064 0.057 0.065 0.047 0.047 0.019 0.027 0.061 0.056
0.016 0.013 0.015 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.011 0.009 0.007
5.3 15.9 0.091 0.065 0.047 0.126 0.066 0.059 0.022 0.066 0.021 0.027 0.029 0.041 0.049
0.021 0.016 0.016 0.016 0.017 0.015 0.016 0.017 0.015 0.016 0.013 0.011 0.009
-5.3 15.7 0.113 0.042 0.051 0.120 0.101 0.037 0.072 0.043 0.056 0.022 0.045 0.054 0.050
0.021 0.016 0.016 0.016 0.017 0.015 0.016 0.018 0.015 0.016 0.013 0.011 0.009
7.9 19.6 0.081 0.065 0.036 0.121 0.048 0.065 0.034 0.029 0.036 0.018 0.018 0.049 0.043
0.017 0.013 0.015 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.011 0.009 0.008
-7.9 19.4 0.133 0.050 0.046 0.114 0.085 0.006 0.080 0.033 0.064 0.026 0.031 0.043 0.039
0.017 0.013 0.015 0.015 0.014 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.011 0.009 0.008
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VCC 1148 ref = 3,89
′′ AP= 170◦
r S/N Ca4455 Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.2 30.6 0.185 0.292 0.147 0.086 0.092 0.104 0.256 0.160 0.099 0.072 0.080 0.063 0.086 0.084
0.033 0.040 0.016 0.011 0.009 0.023 0.024 0.010 0.009 0.009 0.010 0.032 0.006 0.005
0.8 27.3 0.070 0.214 0.141 0.105 0.085 0.107 0.254 0.155 0.096 0.069 0.074 0.044 0.082 0.079
0.033 0.040 0.016 0.012 0.010 0.023 0.024 0.011 0.009 0.010 0.011 0.032 0.007 0.006
-0.8 26.7 -0.076 0.348 0.169 0.083 0.071 0.108 0.268 0.168 0.107 0.083 0.077 0.055 0.095 0.089
0.031 0.042 0.017 0.013 0.010 0.023 0.024 0.011 0.009 0.010 0.011 0.032 0.007 0.006
1.6 19.6 0.039 0.245 0.183 0.080 0.069 0.113 0.275 0.159 0.099 0.062 0.050 0.046 0.081 0.071
0.042 0.045 0.019 0.017 0.014 0.024 0.025 0.015 0.012 0.013 0.014 0.033 0.009 0.008
-1.6 19.4 0.025 0.328 0.179 0.081 0.060 0.122 0.299 0.177 0.104 0.089 0.071 0.041 0.096 0.088
0.041 0.047 0.019 0.017 0.014 0.024 0.026 0.015 0.012 0.013 0.014 0.033 0.009 0.008
3.1 16.8 -0.031 0.384 0.172 0.067 0.052 0.106 0.280 0.164 0.132 0.069 0.045 0.050 0.100 0.082
0.042 0.052 0.021 0.020 0.016 0.024 0.026 0.017 0.014 0.015 0.016 0.034 0.010 0.009
-3.1 17.4 0.055 0.365 0.153 0.074 0.135 0.135 0.297 0.145 0.090 0.078 0.075 0.028 0.084 0.081
0.045 0.051 0.021 0.019 0.015 0.024 0.026 0.017 0.014 0.014 0.015 0.033 0.010 0.008
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VCC 1627 ref = 4,07
′′ AP= 164◦
r S/N Ca4455 Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
-4.3 43.3 -0.016 0.160 0.136 0.086 0.106 0.069 0.191 0.122 0.085 0.093 0.076 0.044 0.089 0.085
0.023 0.027 0.016 0.008 0.007 0.016 0.022 0.007 0.007 0.007 0.008 0.031 0.005 0.004
-2.3 38.4 0.100 0.240 0.135 0.074 0.108 0.066 0.194 0.130 0.090 0.094 0.081 0.054 0.092 0.088
0.026 0.029 0.017 0.009 0.008 0.016 0.022 0.008 0.008 0.008 0.008 0.032 0.005 0.005
-1.6 37.6 0.160 0.000 0.127 0.087 0.106 0.065 0.196 0.139 0.080 0.082 0.077 0.050 0.081 0.080
0.026 0.025 0.017 0.009 0.008 0.017 0.022 0.008 0.008 0.008 0.009 0.031 0.006 0.005
-0.8 27.1 0.204 0.080 0.120 0.088 0.108 0.061 0.183 0.131 0.084 0.083 0.084 0.052 0.083 0.083
0.032 0.032 0.018 0.012 0.010 0.017 0.022 0.011 0.010 0.010 0.011 0.032 0.007 0.006
0.2 26.8 -0.138 0.255 0.124 0.108 0.102 0.064 0.198 0.120 0.082 0.073 0.072 0.054 0.078 0.076
0.029 0.035 0.018 0.012 0.010 0.017 0.022 0.011 0.010 0.010 0.011 0.032 0.007 0.006
0.8 17.8 0.244 -0.076 0.125 0.068 0.117 0.068 0.173 0.110 0.052 0.050 0.082 0.032 0.051 0.061
0.040 0.039 0.021 0.018 0.014 0.019 0.024 0.016 0.014 0.015 0.016 0.034 0.010 0.008
1.6 17.9 0.115 0.161 0.097 0.087 0.088 0.050 0.201 0.124 0.093 0.089 0.051 0.034 0.091 0.077
0.040 0.039 0.021 0.018 0.014 0.018 0.024 0.016 0.014 0.014 0.015 0.033 0.010 0.008
2.3 15.7 0.232 0.143 0.119 0.081 0.065 0.085 0.172 0.133 0.021 0.053 0.017 0.011 0.037 0.030
0.040 0.048 0.022 0.022 0.016 0.019 0.025 0.019 0.015 0.016 0.018 0.034 0.011 0.009
4.3 16.0 0.311 -0.171 0.106 0.069 0.094 0.076 0.180 0.102 0.050 0.073 0.059 0.006 0.062 0.061
0.043 0.054 0.022 0.021 0.016 0.020 0.025 0.018 0.015 0.016 0.017 0.033 0.011 0.009
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NGC 2694 ref = 12,8
′′ AP=180◦
r S/N Fe4383 Ca4455 Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.2 56.8 0.125 0.163 0.049 0.086 0.065 0.081 0.079 0.208 0.154 0.099 0.094 0.088 0.097 0.094
0.039 0.016 0.020 0.005 0.006 0.005 0.021 0.084 0.007 0.007 0.006 0.028 0.004 0.010
0.8 54.9 0.171 0.199 0.056 0.089 0.069 0.084 0.116 0.251 0.151 0.096 0.093 0.079 0.094 0.089
0.039 0.017 0.020 0.005 0.006 0.005 0.021 0.084 0.008 0.007 0.006 0.028 0.004 0.010
-0.8 50.7 0.185 0.218 0.054 0.074 0.076 0.081 0.087 0.228 0.159 0.096 0.090 0.089 0.093 0.092
0.038 0.018 0.020 0.006 0.006 0.005 0.021 0.084 0.008 0.007 0.006 0.028 0.005 0.010
1.6 42.8 0.171 0.217 0.039 0.088 0.066 0.078 0.151 0.306 0.148 0.092 0.090 0.082 0.091 0.088
0.040 0.021 0.020 0.007 0.007 0.006 0.021 0.084 0.009 0.008 0.007 0.028 0.005 0.010
-1.6 42.6 0.131 0.148 0.049 0.081 0.074 0.084 0.119 0.271 0.174 0.099 0.091 0.086 0.095 0.092
0.040 0.019 0.021 0.007 0.008 0.006 0.021 0.084 0.009 0.008 0.007 0.028 0.005 0.010
2.3 29.2 0.164 0.396 0.031 0.069 0.069 0.076 0.148 0.309 0.163 0.092 0.093 0.077 0.093 0.087
0.044 0.029 0.023 0.009 0.011 0.008 0.022 0.084 0.011 0.010 0.009 0.029 0.007 0.011
-2.3 35.5 0.132 0.078 0.048 0.086 0.061 0.072 0.169 0.310 0.163 0.088 0.090 0.101 0.089 0.093
0.043 0.024 0.022 0.008 0.009 0.007 0.022 0.084 0.010 0.008 0.008 0.029 0.006 0.010
3.1 20.0 0.104 0.247 0.052 0.039 0.056 0.092 0.136 0.269 0.136 0.076 0.084 0.056 0.080 0.072
0.052 0.038 0.027 0.013 0.016 0.012 0.022 0.085 0.015 0.013 0.013 0.030 0.009 0.012
-3.1 28.1 0.148 0.201 0.049 0.098 0.054 0.079 0.217 0.366 0.154 0.084 0.085 0.085 0.085 0.085
0.046 0.032 0.025 0.011 0.012 0.009 0.022 0.084 0.012 0.010 0.009 0.029 0.007 0.011
3.9 14.5 -0.026 0.407 0.030 0.071 0.068 0.075 0.130 0.233 0.113 0.090 0.077 0.052 0.083 0.073
0.060 0.050 0.033 0.018 0.023 0.016 0.024 0.085 0.020 0.016 0.017 0.033 0.012 0.014
-3.9 21.4 0.112 0.110 0.025 0.072 0.050 0.063 0.240 0.404 0.136 0.088 0.074 0.053 0.081 0.072
0.054 0.043 0.030 0.015 0.016 0.012 0.022 0.085 0.015 0.012 0.011 0.029 0.008 0.011
5.1 13.6 0.259 0.541 0.050 0.049 0.068 0.052 0.105 0.249 0.136 0.118 0.071 0.068 0.094 0.085
0.062 0.053 0.035 0.019 0.025 0.017 0.024 0.086 0.021 0.017 0.018 0.033 0.013 0.014
-5.1 19.2 0.056 0.089 0.039 0.071 0.054 0.063 0.235 0.397 0.166 0.077 0.087 0.074 0.082 0.079
0.057 0.045 0.033 0.017 0.018 0.013 0.023 0.085 0.017 0.013 0.012 0.030 0.009 0.012
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NGC 3605 ref = 17,2
′′ AP= 17◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.2 82.5 0.083 0.082 0.056 0.196 0.135 0.102 0.096 0.087 0.099 0.095
0.005 0.007 0.016 0.012 0.003 0.003 0.003 0.007 0.002 0.003
0.9 76.4 0.079 0.084 0.073 0.220 0.136 0.099 0.096 0.083 0.098 0.093
0.005 0.007 0.016 0.012 0.004 0.003 0.003 0.007 0.002 0.003
-0.9 76.3 0.088 0.083 0.080 0.215 0.136 0.100 0.095 0.089 0.098 0.095
0.005 0.007 0.016 0.012 0.004 0.003 0.003 0.008 0.002 0.003
1.8 62.7 0.095 0.085 0.099 0.241 0.133 0.098 0.086 0.083 0.092 0.089
0.006 0.008 0.016 0.012 0.004 0.004 0.004 0.008 0.003 0.003
-1.8 62.3 0.082 0.085 0.117 0.246 0.136 0.093 0.090 0.088 0.092 0.091
0.006 0.008 0.016 0.012 0.004 0.004 0.004 0.008 0.003 0.003
2.7 49.6 0.090 0.084 0.111 0.247 0.124 0.093 0.079 0.082 0.086 0.085
0.007 0.008 0.015 0.012 0.006 0.005 0.005 0.009 0.004 0.004
-2.7 48.9 0.087 0.079 0.120 0.251 0.126 0.087 0.085 0.083 0.086 0.085
0.007 0.008 0.015 0.012 0.006 0.005 0.006 0.009 0.004 0.004
3.6 40.2 0.081 0.086 0.104 0.233 0.117 0.083 0.078 0.079 0.081 0.080
0.008 0.009 0.015 0.012 0.007 0.006 0.007 0.010 0.005 0.004
-3.6 39.4 0.085 0.072 0.107 0.224 0.122 0.081 0.074 0.082 0.078 0.079
0.008 0.009 0.015 0.012 0.007 0.006 0.007 0.010 0.005 0.005
4.5 33.9 0.082 0.088 0.099 0.220 0.112 0.094 0.075 0.070 0.084 0.079
0.009 0.010 0.016 0.013 0.008 0.007 0.008 0.011 0.005 0.005
-4.5 33.2 0.087 0.071 0.101 0.224 0.121 0.089 0.083 0.068 0.086 0.080
0.009 0.010 0.016 0.013 0.008 0.007 0.008 0.011 0.005 0.005
5.4 29.3 0.085 0.068 0.095 0.217 0.101 0.080 0.074 0.051 0.077 0.068
0.011 0.010 0.016 0.013 0.009 0.008 0.009 0.012 0.006 0.006
-5.4 28.6 0.066 0.081 0.079 0.213 0.127 0.091 0.084 0.081 0.088 0.085
0.011 0.011 0.016 0.013 0.010 0.008 0.009 0.012 0.006 0.006
G
ra
d
ien
tes
d
e
ı´n
d
ices
267
6.3 25.6 0.099 0.072 0.092 0.223 0.105 0.068 0.079 0.057 0.074 0.068
0.012 0.011 0.016 0.014 0.011 0.009 0.010 0.013 0.007 0.006
-6.3 25.0 0.082 0.070 0.081 0.209 0.138 0.083 0.073 0.096 0.078 0.084
0.012 0.011 0.017 0.014 0.011 0.010 0.011 0.013 0.007 0.007
7.2 22.6 0.094 0.090 0.083 0.200 0.110 0.094 0.071 0.077 0.082 0.080
0.014 0.012 0.016 0.014 0.012 0.011 0.012 0.015 0.008 0.007
-7.2 22.1 0.091 0.063 0.085 0.212 0.120 0.086 0.079 0.050 0.083 0.072
0.014 0.012 0.017 0.014 0.013 0.011 0.012 0.015 0.008 0.007
8.6 26.9 0.095 0.070 0.067 0.183 0.107 0.090 0.086 0.075 0.088 0.084
0.012 0.011 0.016 0.013 0.010 0.009 0.010 0.013 0.007 0.006
-8.6 26.4 0.074 0.077 0.077 0.212 0.145 0.094 0.080 0.055 0.087 0.076
0.012 0.011 0.016 0.014 0.011 0.009 0.010 0.013 0.007 0.006
10.3 21.6 0.119 0.071 0.066 0.162 0.105 0.095 0.077 0.081 0.086 0.084
0.014 0.013 0.017 0.014 0.013 0.011 0.012 0.015 0.008 0.007
-10.3 21.2 0.081 0.077 0.070 0.194 0.115 0.084 0.067 0.098 0.076 0.083
0.015 0.013 0.017 0.014 0.013 0.011 0.013 0.015 0.008 0.008
12.6 20.6 0.081 0.060 0.048 0.189 0.118 0.080 0.089 0.081 0.084 0.083
0.015 0.013 0.017 0.015 0.013 0.011 0.013 0.016 0.009 0.008
-12.6 20.7 0.087 0.101 0.086 0.205 0.098 0.096 0.068 0.058 0.082 0.074
0.015 0.013 0.017 0.015 0.014 0.012 0.013 0.016 0.009 0.008
16.2 18.3 0.079 0.073 0.067 0.186 0.104 0.074 0.097 0.094 0.085 0.088
0.017 0.014 0.018 0.016 0.015 0.013 0.014 0.017 0.010 0.009
-16.2 18.2 0.052 0.076 0.057 0.180 0.121 0.065 0.085 0.081 0.075 0.077
0.017 0.014 0.017 0.016 0.015 0.013 0.015 0.017 0.010 0.009
23.8 12.4 0.058 0.050 0.017 0.164 0.101 0.076 0.143 0.048 0.109 0.088
0.024 0.019 0.020 0.020 0.022 0.019 0.021 0.024 0.014 0.012
-23.8 13.3 0.088 0.112 0.079 0.176 0.129 0.060 0.096 0.093 0.078 0.083
0.023 0.018 0.019 0.019 0.021 0.018 0.020 0.023 0.013 0.012
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NGC 3641 ref = 16,1
′′ AP= 60◦
r S/N Ca4455 Fe4531 Fe4668 Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.2 74.4 -0.072 0.172 0.169 0.064 0.079 0.111 0.251 0.168 0.090 0.070 0.075 0.030 0.080 0.078
0.020 0.033 0.013 0.006 0.004 0.023 0.024 0.005 0.005 0.006 0.006 0.030 0.004 0.003
0.8 67.7 -0.032 0.164 0.168 0.065 0.074 0.121 0.260 0.171 0.092 0.064 0.068 0.035 0.078 0.075
0.021 0.034 0.013 0.006 0.004 0.023 0.024 0.005 0.005 0.006 0.006 0.030 0.004 0.003
-0.8 67.2 -0.043 0.180 0.162 0.061 0.070 0.115 0.274 0.173 0.087 0.071 0.065 0.023 0.079 0.074
0.020 0.033 0.013 0.006 0.004 0.023 0.024 0.005 0.005 0.006 0.006 0.030 0.004 0.003
1.6 52.3 -0.003 0.174 0.155 0.061 0.064 0.131 0.278 0.153 0.083 0.065 0.058 0.031 0.074 0.069
0.023 0.034 0.014 0.007 0.005 0.023 0.024 0.006 0.006 0.007 0.007 0.030 0.005 0.004
-1.6 52.6 0.056 0.187 0.166 0.066 0.075 0.139 0.307 0.168 0.081 0.070 0.066 0.021 0.076 0.072
0.023 0.034 0.014 0.007 0.005 0.023 0.024 0.006 0.006 0.007 0.007 0.030 0.005 0.004
2.3 38.1 -0.033 0.184 0.149 0.069 0.072 0.125 0.277 0.143 0.089 0.070 0.063 0.023 0.080 0.074
0.025 0.036 0.014 0.009 0.007 0.023 0.025 0.008 0.007 0.008 0.008 0.031 0.005 0.005
-2.3 39.0 0.052 0.202 0.162 0.072 0.058 0.133 0.301 0.163 0.083 0.062 0.068 0.022 0.072 0.071
0.026 0.035 0.014 0.009 0.007 0.023 0.025 0.008 0.007 0.008 0.008 0.031 0.005 0.005
3.1 27.9 -0.026 0.180 0.152 0.068 0.068 0.114 0.269 0.150 0.081 0.062 0.057 0.028 0.072 0.067
0.031 0.038 0.016 0.012 0.009 0.023 0.024 0.011 0.009 0.010 0.010 0.031 0.007 0.006
-3.1 28.8 0.167 0.155 0.162 0.072 0.062 0.131 0.299 0.157 0.081 0.064 0.055 0.029 0.073 0.067
0.032 0.037 0.016 0.012 0.009 0.024 0.025 0.010 0.009 0.010 0.010 0.031 0.007 0.006
3.9 20.9 0.123 0.181 0.152 0.082 0.059 0.103 0.246 0.143 0.082 0.067 0.047 0.045 0.074 0.065
0.041 0.043 0.018 0.016 0.012 0.024 0.026 0.014 0.012 0.013 0.013 0.033 0.009 0.007
-3.9 21.5 0.087 0.161 0.169 0.056 0.051 0.120 0.286 0.151 0.089 0.068 0.054 0.030 0.079 0.071
0.041 0.041 0.018 0.016 0.012 0.024 0.026 0.014 0.011 0.012 0.013 0.032 0.008 0.007
4.7 16.0 0.016 0.199 0.158 0.076 0.053 0.100 0.232 0.124 0.077 0.044 0.042 0.003 0.061 0.054
0.050 0.049 0.021 0.021 0.016 0.025 0.027 0.018 0.014 0.016 0.017 0.033 0.011 0.009
-4.7 16.3 -0.012 0.166 0.170 0.104 0.062 0.125 0.278 0.161 0.089 0.051 0.051 0.023 0.070 0.063
0.047 0.048 0.021 0.020 0.015 0.025 0.027 0.018 0.015 0.016 0.017 0.034 0.011 0.009
6.2 17.1 0.013 0.206 0.166 0.083 0.063 0.096 0.207 0.131 0.085 0.053 0.055 0.008 0.069 0.064
0.045 0.048 0.020 0.020 0.015 0.025 0.027 0.016 0.014 0.015 0.016 0.033 0.010 0.009
-6.2 18.1 0.079 0.207 0.140 0.046 0.051 0.105 0.240 0.144 0.067 0.039 0.057 0.046 0.053 0.054
0.041 0.045 0.020 0.018 0.014 0.025 0.026 0.016 0.013 0.014 0.015 0.034 0.010 0.008
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NGC 5846 ref = 128
′′ AP= 77◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.3 25.5 0.053 0.074 0.157 0.314 0.183 0.076 0.073 0.070 0.044 0.043 0.184 0.074 0.073
0.013 0.010 0.014 0.014 0.011 0.009 0.010 0.011 0.009 0.009 0.008 0.007 0.006
1.3 23.8 0.066 0.071 0.162 0.314 0.177 0.080 0.077 0.060 0.047 0.037 0.184 0.079 0.072
0.014 0.011 0.014 0.014 0.012 0.010 0.010 0.011 0.010 0.010 0.009 0.007 0.006
-1.3 23.8 0.042 0.061 0.156 0.309 0.166 0.075 0.067 0.070 0.043 0.040 0.190 0.071 0.071
0.014 0.011 0.014 0.014 0.012 0.010 0.010 0.011 0.010 0.010 0.009 0.007 0.006
2.6 20.2 0.064 0.069 0.161 0.306 0.167 0.077 0.074 0.056 0.048 0.031 0.190 0.075 0.069
0.016 0.013 0.015 0.015 0.014 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
-2.6 20.1 0.039 0.072 0.168 0.321 0.160 0.082 0.071 0.074 0.049 0.032 0.190 0.077 0.076
0.016 0.013 0.015 0.015 0.014 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
4.0 16.9 0.058 0.078 0.156 0.303 0.157 0.079 0.083 0.043 0.043 0.032 0.206 0.081 0.068
0.019 0.015 0.016 0.016 0.017 0.014 0.015 0.016 0.014 0.015 0.012 0.010 0.008
-4.0 16.7 0.043 0.079 0.164 0.321 0.177 0.083 0.067 0.081 0.053 0.034 0.194 0.075 0.077
0.019 0.015 0.016 0.016 0.017 0.014 0.015 0.016 0.013 0.015 0.012 0.010 0.009
5.9 19.7 0.025 0.069 0.140 0.310 0.165 0.097 0.083 0.051 0.032 0.061 0.195 0.090 0.077
0.017 0.013 0.015 0.015 0.015 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.011 0.009 0.007
-5.9 19.9 0.060 0.083 0.152 0.282 0.141 0.088 0.062 0.054 0.043 0.036 0.188 0.075 0.068
0.017 0.013 0.015 0.015 0.014 0.012 0.012 0.014 0.012 0.012 0.010 0.009 0.007
9.2 19.4 0.073 0.074 0.172 0.301 0.162 0.092 0.073 0.057 0.035 0.022 0.182 0.083 0.074
0.017 0.013 0.015 0.015 0.015 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.011 0.009 0.007
-9.2 19.5 0.076 0.082 0.144 0.274 0.136 0.088 0.066 0.078 0.028 0.063 0.170 0.077 0.077
0.017 0.013 0.015 0.015 0.015 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.011 0.009 0.007
15.2 20.7 0.067 0.090 0.155 0.299 0.130 0.058 0.051 0.048 0.031 0.043 0.176 0.054 0.052
0.016 0.012 0.014 0.015 0.014 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
-15.2 20.8 0.080 0.100 0.149 0.307 0.156 0.084 0.057 0.058 0.035 0.030 0.142 0.070 0.066
0.016 0.012 0.014 0.015 0.014 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
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NGC 5846 ref = 128
′′ AP= 182◦
r S/N Hβ Fe5015 Mg1 Mg2 Mgb Fe5270 Fe5335 Fe5406 Fe5709 Fe5782 Na5895 Fe2 Fe6
(′′) /A˚ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ σ
0.3 60.0 0.044 0.070 0.161 0.316 0.179 0.079 0.066 0.073 0.040 0.044 0.189 0.073 0.073
0.005 0.005 0.012 0.011 0.005 0.004 0.004 0.005 0.004 0.004 0.004 0.003 0.002
1.3 59.9 0.043 0.070 0.159 0.313 0.179 0.085 0.068 0.068 0.039 0.045 0.192 0.076 0.074
0.005 0.005 0.012 0.011 0.005 0.004 0.004 0.005 0.004 0.004 0.004 0.003 0.002
-1.3 52.4 0.041 0.076 0.165 0.313 0.176 0.079 0.071 0.074 0.045 0.044 0.182 0.075 0.074
0.006 0.005 0.012 0.012 0.006 0.005 0.005 0.005 0.004 0.005 0.004 0.003 0.003
2.6 51.9 0.039 0.073 0.161 0.310 0.170 0.086 0.071 0.061 0.044 0.047 0.186 0.079 0.073
0.006 0.005 0.012 0.012 0.006 0.005 0.005 0.005 0.004 0.005 0.004 0.003 0.003
-2.6 43.5 0.054 0.072 0.160 0.310 0.167 0.076 0.069 0.066 0.045 0.038 0.181 0.072 0.070
0.007 0.006 0.013 0.012 0.007 0.005 0.006 0.006 0.005 0.006 0.005 0.004 0.003
4.0 42.7 0.036 0.071 0.163 0.307 0.165 0.080 0.064 0.064 0.048 0.045 0.178 0.072 0.069
0.008 0.006 0.013 0.012 0.007 0.005 0.006 0.006 0.005 0.006 0.005 0.004 0.003
-4.0 37.1 0.046 0.070 0.158 0.306 0.161 0.075 0.070 0.067 0.041 0.038 0.174 0.073 0.071
0.009 0.007 0.013 0.012 0.008 0.006 0.007 0.007 0.006 0.007 0.006 0.005 0.004
5.3 36.6 0.033 0.076 0.157 0.303 0.161 0.073 0.058 0.067 0.046 0.042 0.171 0.066 0.066
0.009 0.007 0.013 0.013 0.008 0.006 0.007 0.007 0.006 0.007 0.006 0.005 0.004
-5.3 32.9 0.038 0.068 0.160 0.301 0.162 0.077 0.071 0.066 0.041 0.036 0.164 0.074 0.071
0.010 0.008 0.013 0.013 0.009 0.007 0.007 0.008 0.007 0.008 0.006 0.005 0.004
6.6 32.7 0.036 0.061 0.156 0.296 0.152 0.074 0.051 0.066 0.047 0.046 0.166 0.062 0.064
0.010 0.008 0.013 0.013 0.009 0.007 0.008 0.008 0.007 0.008 0.006 0.005 0.004
-6.6 29.7 0.029 0.069 0.161 0.302 0.159 0.072 0.067 0.068 0.043 0.027 0.160 0.070 0.069
0.011 0.009 0.013 0.013 0.010 0.008 0.008 0.009 0.008 0.008 0.007 0.006 0.005
7.9 29.7 0.036 0.050 0.156 0.291 0.159 0.072 0.049 0.054 0.043 0.049 0.161 0.061 0.058
0.011 0.009 0.013 0.013 0.010 0.008 0.008 0.009 0.008 0.008 0.007 0.006 0.005
-7.9 27.2 0.039 0.068 0.163 0.296 0.159 0.075 0.064 0.070 0.037 0.037 0.160 0.069 0.070
0.012 0.009 0.013 0.013 0.011 0.008 0.009 0.010 0.008 0.009 0.008 0.006 0.005
9.2 27.1 0.034 0.053 0.157 0.293 0.162 0.072 0.065 0.043 0.045 0.049 0.147 0.068 0.060
0.012 0.009 0.013 0.013 0.011 0.009 0.009 0.010 0.008 0.009 0.008 0.006 0.005
-9.2 25.0 0.034 0.067 0.162 0.292 0.143 0.079 0.064 0.052 0.034 0.050 0.160 0.071 0.065
0.013 0.010 0.014 0.014 0.012 0.009 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
10.6 25.0 0.037 0.059 0.156 0.293 0.155 0.066 0.064 0.058 0.041 0.052 0.151 0.065 0.063
0.013 0.010 0.014 0.014 0.012 0.009 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
-10.6 23.1 0.036 0.075 0.164 0.290 0.135 0.076 0.068 0.047 0.036 0.051 0.153 0.072 0.063
0.014 0.011 0.014 0.014 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
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11.9 23.3 0.038 0.077 0.161 0.295 0.153 0.058 0.062 0.046 0.042 0.038 0.158 0.060 0.055
0.014 0.011 0.014 0.014 0.012 0.010 0.011 0.012 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
-11.9 21.7 0.052 0.078 0.157 0.283 0.131 0.053 0.071 0.067 0.036 0.053 0.151 0.062 0.064
0.015 0.012 0.014 0.014 0.013 0.011 0.011 0.013 0.011 0.012 0.009 0.008 0.007
13.2 21.8 0.054 0.071 0.147 0.301 0.163 0.066 0.070 0.057 0.041 0.038 0.148 0.068 0.064
0.015 0.012 0.014 0.014 0.013 0.011 0.011 0.012 0.011 0.011 0.010 0.008 0.007
-13.2 20.5 0.069 0.078 0.167 0.288 0.137 0.058 0.062 0.060 0.036 0.036 0.139 0.060 0.060
0.016 0.012 0.015 0.015 0.014 0.011 0.012 0.013 0.011 0.013 0.010 0.008 0.007
14.5 20.7 0.057 0.071 0.143 0.299 0.145 0.068 0.069 0.074 0.036 0.027 0.148 0.068 0.070
0.016 0.013 0.014 0.015 0.014 0.011 0.012 0.013 0.011 0.012 0.010 0.008 0.007
-14.5 19.5 0.075 0.079 0.159 0.293 0.122 0.061 0.052 0.055 0.037 0.038 0.142 0.056 0.056
0.017 0.013 0.015 0.015 0.015 0.012 0.013 0.014 0.012 0.013 0.010 0.009 0.007
15.8 19.8 0.045 0.071 0.147 0.291 0.154 0.071 0.059 0.073 0.046 0.040 0.138 0.065 0.068
0.017 0.013 0.015 0.015 0.015 0.012 0.013 0.013 0.012 0.013 0.010 0.009 0.007
-16.5 25.6 0.052 0.078 0.138 0.291 0.143 0.064 0.050 0.044 0.045 0.047 0.134 0.057 0.053
0.013 0.010 0.014 0.014 0.011 0.009 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
17.2 18.9 0.059 0.070 0.157 0.286 0.137 0.070 0.054 0.056 0.049 0.031 0.138 0.062 0.060
0.017 0.014 0.015 0.016 0.015 0.012 0.013 0.015 0.012 0.013 0.011 0.009 0.008
19.1 25.2 0.064 0.085 0.148 0.275 0.126 0.050 0.036 0.068 0.048 0.039 0.123 0.043 0.051
0.013 0.010 0.014 0.014 0.011 0.009 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
-19.1 23.6 0.051 0.096 0.156 0.273 0.138 0.069 0.037 0.057 0.043 0.033 0.133 0.053 0.054
0.014 0.011 0.014 0.014 0.012 0.010 0.011 0.011 0.010 0.010 0.009 0.007 0.006
21.8 23.4 0.111 0.074 0.143 0.281 0.132 0.047 0.049 0.073 0.034 0.041 0.110 0.048 0.056
0.014 0.011 0.014 0.014 0.013 0.010 0.011 0.011 0.010 0.011 0.009 0.007 0.006
-21.8 21.8 0.048 0.086 0.159 0.268 0.114 0.051 0.035 0.062 0.037 0.043 0.111 0.043 0.049
0.015 0.012 0.014 0.014 0.013 0.011 0.012 0.012 0.010 0.011 0.009 0.008 0.007
-25.1 24.2 0.076 0.066 0.129 0.260 0.122 0.034 0.055 0.064 0.020 0.033 0.115 0.045 0.051
0.014 0.011 0.014 0.014 0.012 0.010 0.010 0.011 0.009 0.010 0.009 0.007 0.006
29.0 39.4 0.049 0.072 0.123 0.246 0.084 0.053 0.033 0.067 0.040 0.043 0.106 0.043 0.051
0.009 0.009 0.013 0.012 0.008 0.006 0.007 0.007 0.006 0.008 0.006 0.005 0.004
-29.7 25.1 0.076 0.065 0.132 0.245 0.100 0.053 0.036 0.077 0.043 0.028 0.087 0.045 0.055
0.013 0.011 0.014 0.014 0.012 0.009 0.010 0.011 0.009 0.010 0.008 0.007 0.006
-37.0 28.5 0.060 0.059 0.133 0.250 0.071 0.048 0.014 0.046 0.029 0.051 0.085 0.031 0.036
0.011 0.009 0.013 0.013 0.010 0.008 0.009 0.010 0.008 0.009 0.007 0.006 0.005
-52.1 34.1 0.051 0.074 0.117 0.208 0.025 0.027 0.020 0.081 0.036 0.035 0.053 0.023 0.042
0.009 0.008 0.013 0.013 0.009 0.007 0.008 0.008 0.007 0.008 0.006 0.005 0.004
272 Ape´ndice C
D4000
r N3641 N4464 N4486B N5846A N4467 N2694 V1627 IC767 V1148 r N3641 N4464
(′′) σ σ σ σ σ σ σ σ σ (′′) σ σ
0.20 2.295 2.062 2.239 1.996 1.951 2.092 1.989 1.637 1.953 13.26 1.116 1.977
0.198 0.178 0.192 0.171 0.168 0.177 0.175 0.144 0.171 0.131 0.215
0.78 2.239 2.080 2.311 2.039 1.988 2.063 1.988 1.577 2.074 -13.26 1.473
0.193 0.180 0.198 0.175 0.172 0.175 0.175 0.138 0.182 0.150
-0.78 2.274 2.067 2.276 1.979 2.061 2.104 1.998 1.662 1.943 14.04 1.387 2.290
0.196 0.180 0.195 0.171 0.179 0.179 0.177 0.147 0.170 0.165 0.292
1.56 2.108 2.173 2.420 2.036 2.166 2.035 1.993 1.567 2.084 -14.04 2.035 1.512
0.182 0.188 0.208 0.174 0.187 0.174 0.175 0.141 0.184 0.309 0.150
-1.56 2.315 2.067 2.300 2.207 2.195 1.985 2.017 1.626 2.078 14.82 1.816
0.199 0.179 0.198 0.190 0.191 0.170 0.178 0.145 0.184 0.213
2.34 1.973 2.174 2.353 2.065 2.337 1.993 2.011 1.481 1.963 -14.82 1.410
0.173 0.190 0.204 0.179 0.203 0.170 0.178 0.136 0.176 0.145
-2.34 2.234 2.023 2.200 2.119 2.257 1.908 2.003 1.796 2.169 15.60 1.480
0.193 0.176 0.191 0.185 0.198 0.164 0.177 0.165 0.197 0.162
3.12 1.922 2.104 2.229 2.188 2.087 1.998 2.029 1.544 2.082 -15.60 1.878
0.168 0.184 0.194 0.191 0.185 0.172 0.181 0.146 0.193 0.259
-3.12 2.078 1.934 2.128 2.051 2.164 1.881 2.033 1.675 2.010 15.99 1.722
0.180 0.169 0.185 0.181 0.191 0.162 0.183 0.168 0.186 0.249
3.90 1.870 1.998 2.213 2.033 2.102 1.848 1.963 2.537 16.38 1.468
0.165 0.175 0.193 0.181 0.186 0.162 0.179 0.254 0.175
-3.90 2.027 1.895 2.065 1.954 2.126 1.737 1.884 1.964 -16.38 1.995
0.176 0.166 0.179 0.175 0.190 0.150 0.172 0.196 0.276
4.68 1.827 1.965 2.055 1.804 2.281 1.734 1.746 1.503 2.407 17.16 1.094
0.162 0.172 0.181 0.162 0.214 0.153 0.162 0.145 0.267 0.117
-4.68 1.993 1.912 1.955 2.227 1.944 1.654 1.704 1.768 2.705 -17.16 1.558
0.173 0.167 0.172 0.206 0.180 0.146 0.157 0.175 0.400 0.208
5.46 1.962 1.839 2.062 1.992 1.885 2.301 1.817 17.94 1.282
0.180 0.163 0.183 0.184 0.179 0.215 0.178 0.160
-5.46 1.911 1.869 1.932 2.203 1.910 1.739 1.890 19.11 0.903
0.170 0.165 0.171 0.212 0.178 0.158 0.189 0.108
6.24 1.750 1.843 2.042 2.119 1.982 1.711 1.749 -19.11 2.768
0.167 0.163 0.185 0.207 0.201 0.165 0.187 0.448
-6.24 1.911 1.905 1.928 2.313 1.594 1.731 1.965 19.89 1.972
0.173 0.170 0.174 0.236 0.154 0.160 0.222 0.272
7.02 1.638 1.769 1.793 2.000 2.066 1.989 2.390 22.62 1.638
0.155 0.157 0.164 0.203 0.224 0.197 0.330 0.206
-7.02 1.692 1.830 1.790 2.000 1.751 1.844 2.396 59.28 1.456
0.156 0.164 0.163 0.210 0.183 0.183 0.350 0.187
7.80 1.766 1.766 2.149 2.126 2.443 1.770 1.458 56.94 1.193
0.181 0.159 0.214 0.235 0.329 0.182 0.181 0.139
-7.80 2.016 1.915 1.560 1.928 1.816 1.601 1.376
0.201 0.171 0.147 0.222 0.218 0.162 0.167
8.58 1.324 1.880 1.588 1.611 2.167 1.647
0.130 0.174 0.160 0.173 0.306 0.172
-8.58 2.073 1.903 1.857 2.176 4.291 1.852
0.216 0.172 0.191 0.290 0.912 0.204
9.36 1.651 1.598 1.519 1.842 1.399
0.179 0.146 0.157 0.270 0.141
-9.36 1.677 1.614 1.832 1.902 1.715
0.176 0.147 0.198 0.236 0.191
10.14 1.441 1.742 1.673 1.964 1.577
0.160 0.164 0.199 0.186 0.167
-10.14 1.572 1.629 1.383 1.991 1.536
0.169 0.151 0.147 0.210 0.182
10.92 1.373 1.645 1.516 1.645 1.467
0.153 0.157 0.190 0.179 0.165
-10.92 1.614 1.551 1.366 1.998 1.879
0.193 0.145 0.166 0.275 0.242
11.70 1.605 1.563 1.353
0.191 0.147 0.147
-11.70 1.821 1.463 1.727
0.251 0.138 0.220
12.48 1.609 1.723 1.552 2.019
0.232 0.170 0.182 0.210
-12.48 1.444 1.549 2.196 1.565
0.183 0.151 0.306 0.180
Gradientes de ı´ndices 273
D4000
r N5846 N4489 IC767 N4431 N4415 N5846A IC794 r N5846 N4489 IC767 N4431 N4415
(′′) σ σ σ σ σ σ σ (′′) σ σ σ σ
0.16 2.204 2.172 1.777 1.640 2.154 2.135 1.605 7.26 1.858
0.146 0.055 0.045 0.132 0.228 0.173 0.219 0.225
0.66 2.343 2.128 1.775 1.715 1.847 2.116 -7.26 2.814
0.163 0.057 0.047 0.143 0.195 0.169 0.492
-0.66 2.899 2.143 1.720 2.034 1.843 2.100 7.59 1.661
0.240 0.058 0.045 0.184 0.190 0.172 0.180
0.99 2.151 -7.59 1.980
0.313 0.266
-0.99 1.934 7.92 1.891
0.251 0.247
1.32 2.462 2.062 1.771 1.798 1.893 1.995 -7.92 2.310
0.179 0.068 0.054 0.164 0.230 0.163 0.350
-1.32 2.427 2.137 1.812 2.090 1.736 2.310 8.25 1.668 2.485 1.427
0.174 0.073 0.056 0.211 0.196 0.215 0.222 0.502 0.177
1.98 2.551 2.129 1.909 1.753 1.782 2.046 -8.25 1.496 2.606 1.125
0.201 0.096 0.074 0.170 0.247 0.184 0.216 0.539 0.126
-1.98 2.244 2.112 1.736 1.817 1.742 1.893 8.58 2.573
0.162 0.097 0.063 0.182 0.217 0.161 0.458
2.64 2.427 2.076 1.720 1.907 2.656 2.153 -8.58 1.695
0.202 0.125 0.078 0.224 0.363 0.325 0.223
-2.64 2.345 2.048 1.754 1.681 1.824 1.689 8.91 1.791
0.192 0.122 0.079 0.167 0.182 0.209 0.241
2.97 1.822 -8.91 1.757
0.209 0.245
-2.97 1.299 9.57 2.679
0.121 0.436
3.30 2.557 1.825 1.686 1.838 2.361 -9.57 2.309
0.247 0.129 0.092 0.227 0.367 0.312
-3.30 2.571 2.047 1.691 1.440 2.377 9.90 2.190
0.250 0.155 0.094 0.150 0.369 0.374
3.96 2.087 1.799 1.841 1.990 2.184 -9.90 1.464
0.189 0.153 0.128 0.294 0.364 0.183
-3.96 2.320 1.960 1.835 1.788 2.464 10.56 1.870
0.222 0.181 0.128 0.238 0.419 0.269
4.29 1.988 -10.56 1.618
0.291 0.220
-4.29 1.377 10.89 1.648 1.495
0.163 0.183 0.184
4.62 2.298 1.778 1.742 1.927 -10.89 1.956 1.490
0.229 0.176 0.148 0.293 0.267 0.201
-4.62 2.546 1.923 1.733 2.171 11.22 1.096
0.288 0.212 0.147 0.371 0.124
4.95 1.774 1.600 -11.22 1.582
0.227 0.229 0.255
-4.95 2.336 1.325 12.21 2.075 1.593
0.327 0.155 0.339 0.232
5.28 2.586 1.568 1.679 -12.21 1.619 1.986
0.300 0.159 0.159 0.224 0.305
-5.28 2.337 1.832 1.717 13.20 1.659
0.268 0.213 0.165 0.236
5.61 1.739 -13.20 1.671
0.201 0.248
-5.61 1.934 13.86 2.126
0.240 0.344
5.94 2.549 1.567 1.786 2.173 -13.86 2.076
0.340 0.187 0.225 0.352 0.302
-5.94 2.290 1.617 1.823 1.414 16.17 1.802
0.281 0.189 0.227 0.158 0.251
6.60 2.174 1.732 -16.17 1.794
0.275 0.244 0.249
-6.60 2.225 1.879
0.296 0.287
6.93 1.896 2.319 1.184
0.203 0.343 0.135
-6.93 1.405 1.823 2.553
0.137 0.238 0.422
274 Ape´ndice C
